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RESUME
Le travail effectué dans cette thèse a consisté à réaliser de nouvelles observations astrométriques
des satellites des planètes. Les résultats obtenus ont été appliqués au cas des petits satellites proches
des planètes et particulièrement difficiles à détecter.
Les observations classiques ont désormais atteint leur limite en précision et sont, de plus,
incapables de fournir des séries conséquentes d'observations des satellites proches de leur planète. Pour
pallier ces inconvénients, une nouvelle méthode d’observation, fondée sur l’utilisation de récepteurs
CCD spécifiques, et une méthode de réduction originale, ont été mises au point. Des campagnes
d’observation de la plupart des systèmes de satellites de planètes ont été effectuées, en particulier des
satellites de Mars (dans le cadre de la préparation de la mission PHOBOS) et du satellite Thébé de
Jupiter.
Le satellite Thébé, en effet, n’avait jamais fait l’objet d’une série suivie d’observations depuis sa
découverte par la sonde Voyager. Le modèle dynamique élaboré à partir des données recueillies par
Voyager s'est donc dégradé très rapidement, rendant même très difficile la détection de Thébé à l’époque
actuelle. Une série de près de 1 000 observations réparties sur deux ans a été effectuée ce qui a permis
l’ajustement d’un nouveau modèle dynamique tenant compte des perturbations des satellites galiléens,
et qui a mis en évidence une incertitude de plus de 30° dans l’orbite de l’ancien modèle.
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ABSTRACT
The goal of the présent work was to make astrometric observations of a new type for the
planetary satellites using CCD receptors. The results hâve been applied to the satellite of Jupiter,
Thebe.
The classical observations made until now seem to reach their highest level of précision. They
hâve shown that they are not able to give sufficient sériés of observations of the faint satellites close
to their primary, always very difficult to detect. In order to solve these problems, we built a new
method of observation using particular CCD receptors and a new software for the réduction.
Campaigns of observations of most of the Systems of planetary satellites hâve been organized, mainly
for the martian satellites (in connection with the space mission PHOBOS) and for the satellite XIV of
Jupiter, Thebe.
This satellite, discovered by the space probe Voyager, has been observed a few time ffom
ground-based observatories, but no numerous sériés of observations hâve never been made. So, the
dynamical model of its motion made with the Voyager observations was very degraded: more, the
détection of Thebe was not easy, ten years after the space missions. In the présent work, we put into
evidence an error of about 30° in the orbit of the satellite and our observations permitted corrections of
the dynamical model of the motion .
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INTRODUCTION
Les observations astrométriques des objets du système solaire furent les premières à
bénéficier de l'évolution de la technologie. Ainsi, au cours des âges, des satellites de plus en plus
faibles sont devenus observables, la précision des mesures ayant par contre progressé plus lentement.
Le début du XX ^me siècle a semblé mettre un terme à ce type d'observations à cause de la stagnation
de la précision des mesures et de l’émoussement de l'intérêt scientifique. On pouvait penser que
l'arrivée des matrices CCD, qui ont révolutionné la plupart des domaines de l'astronomie, allait donner
un nouvel élan à l'astrométrie. Cependant, il n'y a encore que quelques applications d'astrométrie
CCD. Mon travail a consisté à essayer de résoudre en particulier les difficultés liées à la calibration des
images et à l’éblouissement de la cible par la planète.
L'importante vitesse apparente des satellites rend leurs conditions d'observation très
variables et il est donc nécessaire de réagir vite en fonction des événements pour détecter ces objets.
Cette contrainte explique le faible nombre d'observations utilisant les techniques anciennes comme la
photographie car elles sont lentes à mettre en oeuvre. Nous avons donc conçu un système d'acquisition
basé sur la rapidité d'exécution et le traitement d'image en temps réel. J'ai développé parallèlement un
programme de traitement d'images orienté vers l'astrométrie qui permet en particulier de mesurer la
position des satellites bien que le fond de ciel soit perturbé par la diffusion, la réfraction et la réflexion
de la lumière sur différentes parties du télescope. L'utilisation d'un CCD anti-éblouissement a été très
utile pour l'observation des satellites faibles, proches d'objets très brillants, en effet une saturation
locale d'un CCD astronomique ordinaire peut rendre impossible toute détection de satellite. Les
coronographes focaux ou les filtres neutres n'étant plus nécessaires grâce au système anti
éblouissement, j'ai éliminé une cause d’erreur lors de la calibration astrométrique du récepteur.
J'ai débuté avec l'observation de Phobos et Deimos durant l'opposition de Mars de 1988.
J'ai obtenu 800 positions alors qu’il n'en existait que 1 500 depuis leur découverte, avec une précision
comparable à celle des meilleures observations photographiques, mais nous espérons gagner un facteur
3 en améliorant les méthodes de calibration. Cette campagne d'observations menée en accord avec
l'équipe de navigation spatiale de la sonde Phobos et avec M. Chapront-Touzé (Bureau des Longitudes)
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a permis de déterminer de nouveaux paramètres orbitaux pour Phobos et Deimos ; nous avons en
particulier mis en évidence pour la première fois l'accélération séculaire de Deimos.
Depuis 1988, j’observe Thébé, le satellite XIV de Jupiter, lors de chaque opposition de la
planète. Ce satellite découvert par la sonde Voyager est très difficile à observer du fait qu’il orbite à
trois rayons de Jupiter. Malgré plusieurs tentatives aux U.S.A., je suis le seul à avoir réalisé une série
régulière d’observations. En mécanique céleste, chaque système de satellite pose un problème
particulier, pour calculer la position de Thébé j'ai dû ainsi utiliser les satellites galiléens comme
référence. La forte différence de luminosité entre les satellites m'a obligé à développer des méthodes
originales pour déterminer le centre d'une image saturée.
En se basant sur les observations de Voyager, le Jet Propulsion Laboratory a construit une
théorie dynamique de Thébé qui ne tenait pas compte des termes du potentiel de Jupiter ainsi que des
perturbations induites par les satellites galiléens. Mes 800 observations ayant permis de tenir compte
de ces paramètres essentiels, les éphémérides ont gagné un facteur 100 en précision.
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CHAPITRE I
HISTORIQUE DES OBSERVATIONS DE SATELLITES
A) LES DECOUVREURS ET LEURS INSTRUMENTS
La découverte des satellites des planètes est indissociable des progrès en matière
instrumentale. La première observation date en effet du 7 janvier 1610, date à laquelle Galilée a pointé
sa modeste lunette vers Jupiter. Nous verrons que l'habileté, la motivation et la chance des
observateurs sont aussi des paramètres non négligeables,
ème
Au XVII siècle, le frein aux découvertes est le diamètre des instruments. Galilée par
exemple, avec sa lunette de 30 millimètres d'ouverture ne pouvait espérer observer d'objets moins
brillants que la magnitude 9. Il aurait sans doute pu découvrir Titan, de magnitude visuelle 8.3, mais
les qualités optiques de son instrument ne permettaient sans doute pas d'atteindre les performances
ultimes de l'ouverture de sa lunette. C'est donc Huygens qui découvrit Titan en 1655 avec une lunette
de 50 millimètres. J.D.Cassini fit un saut quantitatif notoire en utilisant une lunette de 100
millimètres de diamètre et de 20 mètres de longueur focale. Il repoussait ainsi à 12 la magnitude limite
observable. On lui doit les premières observations de Japet (mv=ll), Rhéa (mv=9.7), Téthys
(mv=10.3) et Dioné (mv=10.4). On peut s'étonner que les découvertes de Cassini s'étalent de 1671 à
1684, alors que les satellites sont visibles lors de chaque opposition de Saturne. L'explication vient
sans doute de l'utilisation d'instruments méridiens qui rend les périodes d'observations très courtes ; si,
de plus, on ajoute la faible probabilité d'avoir des images de bonnes qualité, on réduit de beaucoup les
périodes favorables d'observation. On met ici en évidence deux paramètres essentiels qui conditionnent
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toute observation de satellite : premièrement l'importance de la qualité d'image qui est fondamentale
pour observer des astres faibles (phénomène mis en évidence par Huygens) et, deuxièmement, la
faible probabilité pour que les fenêtres d'observation coïncident avec l'élongation maximum du
satellite.
ème
Le XVni siècle est marqué par Herschell et son télescope de 48 centimètres de diamètre.
La magnitude limite observable passe alors à 15. Cependant, comme le miroir était en bronze et que le
polissage n'était pas parfait, il est sans doute nécessaire de réduire d'une unité cette limite. Il découvre
ainsi les satellites d'Uranus : Titania (mv=14) et Obéron (mv=14.2) en 1787, et les satellites de
Saturne : Encelade (mv=l 1.7) et Mimas (mv=12.9) en 1789. Il faut noter que l'observation de Mimas
est un véritable exploit à la fois pour l'observateur et pour l'instrument utilisé. En effet la proximité
de la planète (30 secondes d'arc), et a fortiori des anneaux, est extrêmement gênante pour l’observation
des satellites faibles. La diffusion de la lumière de la planète par un miroir "sale" ou de mauvaise
qualité produit un "fond de ciel" lumineux et irrégulier. Pour l'observation des satellites, Hershel a
utilisé son télescope de 48 centimètres et non celui de 120 centimètres qui avait de graves défauts. Les
non-observations de Phobos (mv=11.6), Deimos (mv=12.7) et d'Ariel (mv=14.4) sont imputables au
manque de chance et à un nouveau paramètre : la distance au limbe de la planète. La limite en brillance
des satellites observables ne dépend plus exclusivement du diamètre des télescopes.
Les télescopes d'Herschell sont restés les plus importants durant de nombreuses années, il
ème
faut donc attendre le milieu du XIX siècle pour voir apparaître de nouvelles découvertes. Ce sont
principalement les inventions par Lassell des leviers astatiques pour maintenir une bonne géométrie
des miroirs, et par Foucault des miroirs argentés, qui sont les raisons des découvertes de Triton
(mv=13.7) en 1846 , d'Ariel (mv=14.4) et d'Umbriel (mv=15.3) en 1851 par Lassel et d'Hypérion
(mv=13) en 1848 par Bond. Comme depuis le début des observations des satellites des planètes, la
qualité des optiques demeure un paramètre important. La chance finit enfin par sourire en 1877 à
Asaph Hall pour sa découverte de Phobos (mv=11.6) et Deimos (mv=12.7). Il a utilisé la nouvelle
lunette de 65 centimètres de l'Observatoire Naval de Washington. Sa découverte est néanmoins aussi le
fruit d'un travail assidu. La fin du siècle voit apparaître les grandes lunettes; leur bonne qualité optique
combinée à une ouverture de l'ordre du mètre induira la découverte d'Amalthée (mv=14.1) en 1892 par
Bamard. La proximité de Jupiter (mv=-2) était le principal obstacle à sa découverte : il était donc
nécessaire d'avoir une optique à grande ouverture et faible diffusion. Phoebé (mv=16,5) est découvert
en 1898 par Pickering.
ème
Le XX siècle est caractérisé par l'apparition de la photographie puis de différents
détecteurs électroniques qui rendent secondaires la course au diamètre des télescopes. Les instruments à
grand champ comme les télescopes de Schmidt seront les principaux moyens utilisés par les
découvreurs de satellites. On leur doit les observations des satellites lointains : Néréide (mv=18.7) par
Kuiper en 1949, et de tous les satellites lointains de Jupiter. Léda (mv=20) n'a été découvert qu'en
1974 par Kowal et on peut penser qu'il y en a encore d'autres à découvrir! Les satellites très proches
ème
des planètes forment une autre catégorie d'objets découverts au XX siècle. La difficulté principale
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pour l’observation est la proximité de la planète mère. On peut la surmonter en utilisant une optique
peu diffusante et en profitant d'images de très bonne qualité. La découverte en 1978 par Christy de
Charon (mv=16.8) situé à seulement 0.9 seconde d’arc de Pluton en est un exemple. La découverte de
Janus (mv=14) par A.Dollfus en 1966 et d’Hélène (mv=18) en 1980 par P.Laques et JXecacheux au
Pic du Midi est en plus liée au passage de la Terre dans le plan des anneaux de Saturne. Ces trois
découvertes ont toutes été faites avec des télescopes modestes (1.5 et 1 mètre de diamètre) situés dans
de très bons sites.
Les sondes interplanétaires sont les principaux acteurs de cette fin de siècle. Elles ont
pratiquement clos la liste des satellites observables depuis la Terre. Cependant, comme Phobos et
Deimos qui se sont dérobés longtemps aux observateurs terrestres, il est probable que certains objets
soient passés inaperçus des engins automatiques.
Les sondes interplanétaire sont bien sûr les futurs grands découvreurs de satellites. Bien que
les sondes Pionneer et Voyager aient fait une belle moisson de satellites, il reste encore du travail! Les
passages des sondes ont été extrêmement furtifs et il faudra attendre des engins capables de se mettre en
orbite autour des planètes pour enfin établir une liste exhaustive des objets gravitant autour des
planètes du système solaire.
B) LES TECHNIQUES D'OBSERVATION
La détermination précise des orbites des satellites a toujours été le second but des
ème
découvreurs de satellites. Cependant, ce n'est qu'au milieu du XIX siècle avec les progrès
importants de la mécanique céleste, que des observations précises ont été nécessaires. En effet, à cette
époque, la détermination du mouvement des satellites était la méthode la plus précise pour déterminer
la masse des planètes. Ainsi l’un des principaux buts de la construction des grandes lunettes a été
l'observation des satellites des planètes. Après cet "âge d'or", l'astrométrie a connu un grand vide : les
théories dynamiques ne semblaient pas susceptibles de grandes améliorations et étaient donc d'un
intérêt scientifique limité. L’apparition des sondes spatiales a suscité un renouveau, aussi bien pour les
observations physiques des satellites que pour l'élaboration des théoriques dynamiques. Pour
l'ajustement d'une théorie dynamique, on a besoin de toutes les observations disponibles et il est donc
important de revenir sur les méthodes utilisées dans le passé et de savoir apprécier leur précision.
1) Les observations visuelles
a) Les phénomènes
Des mesures de positions ont bien sûr été effectuées dès la découverte des satellites des
planètes, mais les observateurs se sont aperçus rapidement de la limite de la précision atteinte avec des
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instruments à courte longueur focale. Si bien que pour les satellites galiléens, pratiquement depuis
leur découverte, on a utilisé pour améliorer leurs éphémérides la datation des phénomènes (comme le
début ou la fin des éclipses des satellites par Jupiter). Les éclipses des satellites par la planète mère
sont facilement observables avec des instruments modestes ; on possède ainsi d'importantes séries
d’observations des satellites galiléens (Lieske 1986 et 1987). La précision de cette technique est
limitée par la mauvaise détermination du limbe de Jupiter (atmosphère). Cependant l'incertitude qui
peut être de 30 à 60 secondes de temps suivant les satellites est bien plus faible que celle des
observations de positions visuelles réalisées alors. Ces observations sont très précieuses, car elles
permettent d'améliorer la modélisation des mouvements, et d'étudier le comportement à longue
période. Les longitudes des satellites sont bien déterminées par ces observations contrairement à
l’inclinaison et au demi grand axe des orbites.
Les théories récentes des satellites galiléens permettent de prédire les phénomènes mutuels :
éclipses et occultations d’un satellite par un autre. Ces phénomènes ne dépendant pas des variations de
l'atmosphère de Jupiter, la précision temporelle peut atteindre la seconde. Le fait que ces phénomènes
ne se manifestent que tous les 6 ans fait qu'il faudra sans doute attendre 1997 pour tirer le maximum
d'informations de ces observations, dont les plus anciennes ne datent que de 1979.
b) Le micromètre à fils
L'observation des phénomènes a été limitée en majeure partie aux satellites galiléens. Pour
les autres, on s'est contenté au début d'un simple oculaire réticulé dont l'un des fils était mobile à
l'aide d'une vis micrométrique. Ce n'est cependant qu'avec l'avènement des lunettes à long foyer et
ouverture importante que le nombre et la précision des mesures ont augmenté. Il ne s'agissait plus de
faire une observation "à la limite" de l’instrument utilisé, mais de mesurer "confortablement" de
nombreuses positions. L'amélioration de la qualité des vis micrométriques et de celle du réticule
permit d'atteindre une précision de 0.5 seconde d'arc. Cette méthode butait sur la détermination du
centre de la planète et sur le fait que l’observateur ne pouvait pas regarder à la fois le satellite et la
planète! De plus, diverses sources d'erreur lors de la détermination de l'orientation du champ
d’observation pouvaient induire des erreurs systématiques. Il est tout de même remarquable de noter que
cette technique s'est maintenue jusqu’au milieu de notre siècle. En effet les imperfections des anciennes
émulsions photographiques ne permettaient pas de rivaliser avec les observations visuelles.
c) L'héliomètre
Constitué d’une lentille coupée en deux, l'héliomètre a été utilisé pour les satellites
galiléens et pour Titan. Cet instrument a permis d’atteindre une précision de 0.1 seconde d'arc (Arlot
1982). Malgré ces bons résultats il a été peu employé à cause des difficultés de fabrication ; on a dû en
effet se contenter de petites ouvertures qui limitèrent le domaine d'application.
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2) Les observations photographiques
a) Les observations anciennes
Bien qu'utilisée depuis longtemps dans l'astronomie, la technique photographique n'a pas
connu de développements importants avant 1960 pour l’observation des satellites faibles. La faible
sensibilité des émulsions imposait l’utilisation d'instruments très ouverts, donc à longueur focale
courte. Ces observations n'étaient donc pas compétitives par rapport aux observations visuelles à long
foyer. Leur application a donc été limitée aux satellites galiléens, à Triton et aux satellites extérieurs
des planètes. Des erreurs systématiques entre les observations visuelles et photographiques de Triton
avaient même fait bannir un peu vite cette méthode. Vers 1930 les observations des satellites galiléens
par De Sitter et des satellites de Saturne par Alden prouvèrent que la précision des observations
photographiques était plus petite que 0.1 seconde d'arc pour des positions inter satellites. Cette
consécration arriva un peu trop tard, car l'âge d'or de l'astrométrie des satellites était terminé.
b) Les observations photographiques modernes
Le lancement des sondes Mariner suscita de nouvelles observations de Phobos et Deimos à
partir de 1960. L'utilisation du nouveau télescope astrométrique de Flagstaff et celle de nouvelles
émulsions photographiques facilitèrent la réalisation de nombreuses observations. La technique
utilisée pour éviter la surexposition de la planète était le dépôt d’un film métallique légèrement
transparent à l'endroit où se forme l'image de la planète (Pascu, 1975). A l'époque on se méfiait
beaucoup des mesures inter satellites car il y avait des problèmes de réduction lorsque les théories du
mouvement des deux objets n'avaient pas la même précision ; la mesure du centre de la planète restait
donc fondamentale. On obtenait ainsi, sur la même plaque, les satellites et la planète correctement
exposés, avec une précision pouvant atteindre 0.1 seconde de degré. Il est cependant important de noter
que le soin avec lequel sont faites les réductions est très important : en effet, de récentes observations
des satellites de Mars n'avaient une précision que de 0.5 seconde d'arc (Chapront-Touzé, 1989).
Les télescopes de Schmidt furent également utilisés pour la mesure et même la découverte
éventuelle de satellites extérieurs. Certains satellites de Jupiter sont parfois distants de plus de 1 degré
de la planète mère.
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3) Les observations modernes
a) Les phénomènes
Les phénomènes des satellites ayant toujours leur intérêt, en particulier les phénomènes
mutuels des satellites galiléens, des campagnes sont organisées pour bien couvrir leur observation
(Arlot et al, 1982 et Arlot et al, 1991). Les photomètres ont remplacé avantageusement l’oeil et des
précisions de l'ordre du centième sur le flux et du dixième de seconde pour le temps sont alors
accessibles. Des recherches sont encore menées pour modéliser les courbes de lumière ; en effet, les
anciens modèles ne sont plus suffisants. Par ailleurs, de nombreuses observations réalisées avec des
photomètres sont inutilisables du fait d'une absorption atmosphérique variable. C'est pourquoi on
utilise maintenant des récepteurs bidimensionnels comme des caméras vidéo ou des matrices CCD. La
présence sur l'image d'un satellite de référence permet de s'affranchir des variations photométriques
accidentelles.
b) Les observations CCD
Depuis une dizaine d’années, les matrices CCD sont utilisées massivement par les
astronomes. Elles ont malheureusement de graves inconvénients pour l'astrométrie des satellites. En
effet, pour avoir une précision de mesure suffisante, il faut utiliser une longueur focale importante (15
mètres par exemple), le champ n’étant alors que de 1 à 2 minutes de degré. L'observation est donc
limitée aux satellites proches d'un objet de rattachement. Le deuxième défaut est qu'elles ne possèdent
pas l'équivalent du système anti halo des plaques photographiques. Les observateurs ont dû utiliser des
coronographes focaux pour cacher la planète. Pascu a ainsi obtenu des séries de position de Miranda
(Pascu et al, 1987), en calibrant astrométriquement le récepteur avec les satellites extérieurs d'Uranus.
Cependant cette technique est valable seulement parce que la trajectoire de Miranda est moins bien
connue que celle des autres satellites. En 1988 Jones (Jones et al, 1989) a réalisé une série de 300
observations de Phobos et Deimos en utilisant un filtre neutre pour atténuer la planète Mars. Il a
calibré son champ avec des étoiles doubles et il a atteint une précision de 0.2 seconde de degré. Cette
précision est loin de représenter la limite de cette méthode. Nous ne sommes qu'au début des
observations CCD astrométriques et, comme en mécanique céleste, chaque satellite est un cas
particulier. La difficulté majeure est la calibration des petits champs qui constitue un problème
nouveau de l'astrométrie.
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CHAPITRE II
TECHNIQUES D'OBSERVATION
C'est bien sûr la technique d'observation utilisée qui va conditionner la précision des données
obtenues. Cette technique ne peut être déterminée a priori. Elle dépend totalement des conditions
d'observation et donc des objets observés. Nous allons voir les problèmes spécifiques liés à
l'observation des satellites proches de leur planète mère et tenter de les résoudre au mieux pour obtenir
des positions astrométriquement utilisables.
A) DETECTION D’UN OBJET FAIBLE PROCHE D'UNE SOURCE
BRILLANTE
Nous bénéficions d'un indéniable avantage par rapport aux découvreurs : nous savons où se
trouvent les satellites! Cependant, il ne suffit pas de pointer le télescope vers la position hypothétique
du satellite pour obtenir une position astromôtrique utilisable. Il faut être sûr de détecter le satellite et
c'est sans doute ce qui a limité le nombre des observations photographiques : en effet à quoi aurait
servi la prise d’une centaine de clichés en une nuit, alors que l'on n'est même pas sûr d'avoir une image
correcte? Lorsque l'on sait que les fenêtres d'observation de Phobos par exemple ne durent que 90
minutes en moyenne on ne peut qu’être admiratif devant ces observations. Notre but a donc toujours
été de détecter correctement le satellite avant de lancer des séries de mesures. Cette détection est
d'autant plus utile que la longitude des satellites nouvellement découverts par la sonde Voyager est
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parfois mal connue. L’incertitude sur la position de Thébé est de près de 30° dix ans après le passage de
la sonde Voyager si on utilise les éphémérides du JPL.
1) Entraves à l'observation des satellites
a) Formation de l'image dans le plan focal du télescope
Nous allons dans un premier temps décrire l'image que pourrait obtenir un télescope parfait
dans l’espace puis nous reviendrons ensuite pas à pas à la dure réalité des observations terrestres.
Si la pupille d'entrée du télescope est circulaire, et si l'optique satisfait au critère de
Rayleigh, la distribution de l'éclairement provenant d'une source ponctuelle monochromatique se fera
selon des anneaux concentriques suivant la loi d'Airy. On sait que 85% de la lumière est concentrée à
l'intérieur d’un cercle de rayon R = 1.22 X/D (X est la longueur d’onde de la lumière incidente et D le
diamètre de la pupille d'entrée du télescope). On admet conventionnellement cette distance R comme
une évaluation du pouvoir de séparation du télescope. Cependant, mis à part le cas de Pluton et
Charon, les distances des satellites aux planètes mères sont bien plus grandes que le rayon de la tache
d'Airy, ce n'est donc pas un handicap. La plupart des télescopes modernes sont montés en
configuration Cassegrain ou Ritchey-Chrétien : la présence du miroir secondaire occulte donc en
partie la pupille d'entrée et il en résulte une diminution du maximum d'éclairement au centre de la
tache de diffraction, un renforcement des anneaux périphériques, et donc une baisse de contraste de
l'image. Cependant cette diminution est faible pour la plupart des télescopes actuels.
Le système de maintien du miroir secondaire est en revanche beaucoup plus gênant. La
diffraction de la lumière sur les bords de ce support est la cause d'aigrettes dans le plan image. Ces
aigrettes ne contiennent qu’une infime partie de l'énergie qui traverse la pupille d'entrée, elles ne sont
donc gênantes que pour les sources très lumineuses. C'est malheureusement le cas des planètes. Si le
satellite se trouve sur une de ces aigrettes (image 1), il sera très difficile à détecter, encore plus à
mesurer. Les observations de Thébé sont restées ainsi impossibles pendant plusieurs années au
télescope Strand de Flagstaff du fait que l'inclinaison apparente de l'équateur de Jupiter était la même
que celle d'un des bras du support du miroir secondaire. Pour limiter l'épaisseur de ces aigrettes, on
limite la taille des supports. Ces télescopes sont faits pour que l’image d'une étoile très brillante ne
perturbe pas trop le reste de l'image, la largeur de l'aigrette étant alors la même que celle de l'objet.
Lorsque l'on a une planète dans le champ, on observe de larges bandes correspondant au diamètre de la
planète (image 2), la conception de ces montures ne change donc rien pour nos observations. Une
autre méthode utilisée par Veillet (1981) consiste à utiliser un diaphragme composé de 4 ou 8 trous
symétriques par rapport à l'axe sur la pupille d'entrée du télescope. On évite ainsi la croix de
diffraction. J'ai essayé cette technique sur le télescope de 1 mètre du Pic du Midi : le gain est
spectaculaire. Cependant, j'ai peu employé cette méthode car je n'ai jamais mesuré la position des
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planètes, j’essaie la plupart du temps de mettre les planètes en dehors du champ d'observation. Il est à
noter que la croix de diffraction peut parfois présenter des avantages, c'est en effet la méthode la plus
fiable pour mesurer les étoiles brillantes sur les plaques de Schmidt.
Influence des aigrettes lors de la détection de Thébé
Images n° 1
Effet de la diffraction dans le cas d'un objet étendu
Image n° 2
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La diffusion de la lumière par les poussières et les irrégularités du miroir est un problème
bien plus grave pour l'observation des satellites. En effet, il est responsable d'un fond de ciel lumineux
et irrégulier. De plus, cette lumière diffusée ne peut pas être masquée par un système de type
coronographe focal (images 3 et figures 1 et 2). Le niveau moyen du fond de ciel étant proportionnel
au temps de pose, on peut arriver rapidement à une saturation de l'ensemble de l'image. De plus, quel
que soit le type de récepteur utilisé, les photons n'arrivent pas uniformément sur la cible, cette
répartition est la cause d’un bruit de fond appelé "bruit de photon". Si le nombre de photons est
suffisament élevé, la distribution est poissonniène, le bruit de fond créé est donc proportionnel à la
racine carrée du nombre de photons reçus. Le rapport du flux du satellite sur le bruit de fond peut ainsi
diminuer jusqu'à rendre impossible l'observation du satellite lorsque le bruit de photon devient
prépondérant par rapport au bruit constant propre au détecteur.
Images d'une étoile sur un CCD anti-éblouissement avec et sans coronographe et profils d'une ligne
Images n° 3 Figure n° 1
Nous ne tiendrons pas compte ici des défauts géométriques des surfaces optiques qui sont
négligeables sur les télescopes modernes devant les détériorations de l'image dues à la traversée de
l'atmosphère. Le plus connu de ces effets est bien évidemment l'étalement de l'image dû à l'agitation
atmosphérique, le diamètre à mi-hauteur d'un objet ponctuel est alors bien souvent supérieur au
pouvoir séparateur théorique du télescope. Le deuxième effet est dû à la diffusion de la lumière par les
particules en suspension dans l'atmosphère. La conjonction de ces deux phénomènes rend la plupart du
temps l'observation de Thébé impossible. En effet, si le seeing est médiocre (1.5 à 2 secondes de
degré), la dilution de l’énergie lumineuse impose des temps de pose plus importants pour obtenir le
même rapport signal sur bruit. Ces temps de pose impliquent une augmentation du niveau moyen du
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fond de ciel pouvant aller jusqu'à saturer le récepteur ou au mieux "noyer" le satellite dans le bruit de
photons. L’utilisation d'un grand télescope ne serait d'ailleurs pas plus efficace.
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Figure n° 2
fr) Problèmes liés aux récepteurs utilisés
Finalement, nous disposons en moyenne d’une image focale qui a les caractéristiques
suivantes:
- image très brillante d’un corps central (planète ou satellite galiléen),
- image 100 000 fois moins brillante d'un satellite,
- fortes perturbations du fond de ciel, d'intensité souvent supérieure à celle du satellite
observé.
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L’utilisation d'un récepteur à très forte dynamique pouvant discerner d’importantes
différences de luminosité résoudrait facilement notre problème. Malheureusement il n'existe pas
encore, la dynamique réelle des CCD n'excèdant pas 10 000, ce qui est déjà exceptionnel par rapport
aux plaques photographiques. De plus, comme nous le verrons plus loin, il ne suffit pas de détecter le
satellite, encore faut-il le mesurer précisément, ce qui suppose une exposition 10 à 100 fois
supérieure. Lors des observations des satellites, la planète est donc systématiquement surexposée d'un
facteur 100 à 1 000. Sur les plaques photographiques, dès que l'image de la planète est saturée, les
photons supplémentaires ont tendance à faire augmenter son diamètre. Pour les récepteurs CCD, c'est
encore plus grave, car les charges excédentaires peuvent saturer le CCD entier.
2) Détection des satellites
Nous prendrons ici comme exemple la détection des satellites de Mars, Phobos et Deimos.
Leurs orbites sont bien connues, cependant, compte tenu que durant l'observation l'orientation et
l'échelle du récepteur sont mal déterminées, on ne connaît pas exactement leur position sur la cible.
Comme les autres récepteurs, l'oeil a une dynamique peu importante; il est donc nécessaire d'utiliser
des seuils de visualisation qui entourent très finement la valeur du fond de ciel autour des satellites.
C’est relativement facile à réaliser pour Deimos qui est loin de Mars, donc dans une zone où le fond de
ciel est faible et peu tourmenté. C’est beaucoup plus difficile pour Phobos qui est proche de la planète
dans une zone où le gradient de lumière du fond de ciel est important. Dans de bonnes conditions de
seeing et lors des oppositions favorables, on peut le détecter ainsi, mais jamais avec les mêmes seuils
de visualisation que Deimos (image 2).
L’ajustement des seuils est une méthode rapide de détection des objets brillants, mais elle
peut s'avérer très délicate lorsque l'objet est faible ou lorsque le fond de ciel n'est pas uniforme. Nous
préférons utiliser des méthodes de traitement d'image. L'image d'un satellite est loin d'être une tache
d’Airy : c'est une zone où les pixels ont des valeurs nettement plus élevées que celles du fond de ciel.
Cette tache est souvent assimilée à une gaussienne de révolution pour des raisons de facilité de calcul,
et nous pouvons mesurer son diamètre à mi-hauteur. Cette valeur est considérée comme la mesure du
seeing que l’on peut obtenir facilement en observant des objets brillants. Pour mettre en évidence des
sources ponctuelles faibles, il suffit alors de filtrer l’image en isolant la fréquence spatiale
correspondant au diamètre à mi-hauteur d’un objet brillant. Nous n'employons pas cette méthode qui
utilise des transformées de Fourier coûteuses en temps calcul, nous préférons convoluer l'image par
des filtres. Le filtrage le plus utilisé s'appelle le masque flou (images 4 et figures 3): on utilise un
filtre gaussien de même largeur à mi-hauteur que l'image du satellite (c'est donc un filtre passe-bas).
On retire de l'image originale cette image filtrée, les basses fréquences sont donc éliminées. Il ne reste
sur l'image que les fréquences plus petites que celles correspondant au filtre gaussien. L'image obtenue
a une moyenne nulle. Un objet est caractérisé par une tache brillante entourée d'un anneau sombre
(images 4).
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Figures n° 3
Détection de Thébé par la technique du masque flou
Images n° 4
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Cette méthode est peu efficace lorsque le gradient de fond de ciel est fort, certaines
harmoniques importantes pouvant avoir la même fréquence que celles d'une image d'objet ponctuel.
Nous utilisons alors un filtrage de type gradient unilatéral (images 5) et les matrices de convolution
sont du type (1):
-1 0 1 1 1 1
-1 0 1 0 0 0
-1 0 1 -1 -1 -1
Ouest Sud
0 1 2 -2 -1 0
-1 0 1 -1 0 1
-2 -1 0 0 1 2
Sud-Ouest Nord-Ouest
Pour ne pas être gêné par la lumière diffusée de Jupiter qui a une répartition proche d'une
surface de révolution, on choisit généralement la direction du gradient qui est perpendiculaire au rayon
vecteur planète satellite (gradient Ouest sur les images 5). Cette méthode est particulièrement efficace
lorsque l'objet est proche de la planète. Cependant si le seeing est médiocre, les objets sont difficiles à
détecter et on préfère alors utiliser la technique du masque flou.
Gradient Sud-Ouest
Influence de la direction
Gradient Nord-Ouest
du filtre gradient sur la détection de Thébé
Images n° 5
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J'ai ainsi mis au point plusieurs méthodes pour cette phase de détection des satellites. Mais
la principale originalité réside dans leur utilisation en temps réel : en effet, un traitement par un filtre
gradient ou un masque flou ne demande que 3 à 4 secondes. On observe ainsi bien avant les
élongations la zone où se trouvent les satellites et dès que le satellite est détecté on lance alors les
séries de mesure. Dans pratiquement tous les cas, on ne peut pas voir le satellite pendant les
observations astrométriques ; entre chaque série de mesures ou de calibrations on traite alors une image
pour voir si le seeing ou la diffusion atmosphérique n'a pas rendu le satellite inobservable. C'est ainsi
que pendant les élongations de Phobos qui ne durent que 90 minutes, on peut avoir plus de 100
mesures. Le déchet est d'environ 10%, il correspond aux erreurs de guidage du télescope ou à des
sursauts de turbulence.
B) DESCRIPTION DU SYSTEME D'ACQUISITION
1) Principes généraux d'un détecteur CCD
a) Des photons aux électrons
Comme tout détecteur électronique, une matrice CCD est constituée d'un matériau photo
sensible. Le CCD est construit sur une couche mince de silicium (500 microns d'épaisseur). Dans un
cristal de silicium, chaque atome est lié à ses voisins par quatre liaisons covalentes, la couche
électronique supérieure est ainsi complète avec huit électrons. La différence de niveau d'énergie entre
des électrons situés dans la bande de valence et celle de conduction est de 1.12 eV, ceci correspond à un
photon de 1.11 micron de longueur d'onde. C'est donc la limite inférieure de sensibilité spectrale des
récepteurs CCD à base de silicium. Lorsqu'un photon d'énergie suffisante pénètre dans le silicium, il
est ainsi capable d'arracher un électron à la bande de covalence. On a alors d'un côté un électron et de
l'autre un atome avec un électron en moins, ce qui correspond à une charge positive: on a créé ce que
l'on appelle une paire électron-trou. Le trou qui correspond à l'endroit où il y a un électron en moins
peut se déplacer : en effet les électrons de la bande de valence sont partagés par tous les atomes. Les
photo-électrons peuvent être canalisés si on applique un champ électrique dans le cristal. On aura du
côté chargé positivement une zone riche en électrons et de l'autre une zone riche en "trous". C'est en
fait le principe des photodiodes. Dans le silicium pur le nombre de trous est identique au nombre
d'électrons, cependant on peut modifier le rapport des populations en "dopant" le silicium. En effet si
on incorpore dans le réseau cristallin des atomes du groupe III (Indium, Gallium...) qui ne possèdent
que trois électrons sur la couche périphérique, on peut créer des trous et on a alors ce que l'on appelle
des porteurs majoritaires : les trous (chargés positivement) et des porteurs minoritaires : les électrons
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(chargés négativement). Ce nouveau matériau est du silicium dopé N, sa caractéristique principale est
d'améliorer la conduction du silicium, c’est le principe des semi-conducteurs.
Les matrices CCD classiques sont constituées d'une couche mince de silicium recouverte de
silicium dopé N puis d'une couche de silice isolante et enfin d'une électrode métallique (figure 4). Si la
tension appliquée à l'électrode est positive, les charges négatives sont attirées vers la couche isolante,
de plus dans la zone d'influence de l'électrode on aura une très faible population de trous chargés
positivement Ainsi chaque électron arraché à la bande de valence est attiré puis stocké vers l'électrode
(principe d'une capacité MOS). Ces capacités peuvent contenir de 500 000 à 1 000 000 d’électrons. Il
est important de noter que l'agitation thermique peut arracher des électrons de la bande de valence, les
électrons ne proviennent donc pas tous d'une interaction avec un photon, certains sont simplement
créés par l'agitation thermique. Cette production thermique peut pratiquement être annulée en
refroidissant le CCD à - 100°C.
Electrode
Coupe d'une cellule MOS.
Diagramme des potentiels de surface dans une cellule La couche ie süicium isoiante a une épaisseur
MOS lorsque la grille est polarisée positivement. lypique de Vordre du dixième de m-iaron
Figures n° 4
Un pixel Grille Isolation
Séparation des pixels dans une matrice à transfert de trame et à registre biphasé.
Figure n° 5
b) Transfert des photons-électrons
Les techniques actuelles permettent de réaliser un réseau de telles électrodes sur une tranche
de mono-cristal de silicium (figure 5). Compte tenu de la taille maximum des mono-cristaux, les
CCD sont de petite taille (2cm x 2cm ou même beaucoup moins). Lors de l'exposition, les photons-
électrons sont stockés à la périphérie des électrodes. Pour transférer les paquets d’électrons vers
l’extérieur de la matrice, l'idéal serait de déplacer les électrodes ; les électrons piégés par le champ
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électrique seraient obligés de suivre l'électrode. Bien sûr, ce n’est pas possible, et on simule ce
déplacement en alimentant différentes électrodes à tour de rôle (figure 6). Plusieurs principes étant
possibles, le nombre de phases successives pour décaler un pixel d'une ligne est une caractéristique
importante d'un CCD. Le transfert se fait ligne par ligne (figure 7) jusque dans une colonne de lecture
où l'on effectue un transfert transversal. En bas de cette colonne, on vide chaque paquet Le courant
étant proportionnel aux nombres d'électrons du paquet, il est donc proportionnel au nombre de photons
reçus par le pixel, si on n'a pas de perte ou de création intempestive d'électrons. La numérisation du
courant permet de stocker une carte de l'illumination de la cible. Evidemment les choses ne sont pas si
simples dans la réalité et nous verrons plus loin les corrections à effectuer pour obtenir une
information sur l'illumination réelle de la cible.
Un exemple de transfert de charge dans un registre CCD à 4 phases. En pointillé on a l'état
initial des puits de potentiels, en trait plein l'état final.
Figure n° 6
Figure n° 7
Transfert à trois phases
!
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c) La matrice THX 7852
Depuis juin 1988 nous utilisons une matrice Thomson THX 7852. Pour optimiser
l'efficacité du transfert des charges, la zone où les charges sont stockées n'est pas située au contact de
la silice mais à l’interface de deux couches constituées de silicium dopé N et P (figure 8) ; le CCD est
ainsi dit à canal enterré (ou BCCD). La présence d'une mince couche de silicium dopé N permet de
créer un champ électrique et ainsi de piéger les électrons de la bande de conduction. Lors du transfert,
les électrons restent dans le silicium et les pertes sont beaucoup moins grandes que lorsque les
électrons sont bloqués à l'interface silicium-silice ; de nombreuses impuretés peuvent y piéger ou y
injecter des électrons de façon aléatoire. L'efficacité de transfert atteint 0.999990 pour le THX 7852.
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Cette valeur peut sembler excellente, cependant un paquet d'électrons peut être transféré jusqu'à 500
fois. Les mesures effectuées pour cette cible font apparaître un bruit de lecture de 150 électrons (les
bruits du convertisseur et de l’amplificateur sont compris dans cette valeur). Ce bruit est très important
comparé aux bruits de lecture des CCD de la dernière génération, cependant nous verrons plus loin que
ce n'est pas lui qui nous limite pour la détection des satellites proches des planètes brillantes.
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A gauche, un SCCD. A droite, un BCCD.
Figure n° 8
Evolution du diagramme des potentiels
en présence de porteurs minoritaires.
Figure n° 9
Une autre caractéristique importante de cette cible est qu'elle possède un système anti-
éblouissement En effet si la quantité de photons-électrons stockés dans la capacité MOS dépasse sa
contenance, les électrons excédentaires peuvent remplir les capacités adjacentes. On peut même saturer
une image entière à la suite d'un éblouissement local comme c'est le cas lorsque l'on observe un
satellite proche de sa planète. En effet lorsqu'un puits de potentiel est plein, l'efficacité de transfert est
énormément détériorée, une grande quantité d'électrons non transférés vient alors polluer les pixels
suivants. Sur un CCD standard, chaque pixel est séparé par une barrière de potentiel mais ici on a deux
barrières. A mesure que les électrons remplissent le puits de potentiel correspondant à un pixel, la
profondeur du puits diminue (figure 9). Lorsqu'elle arrive au niveau du potentiel inférieur, les électrons
excédentaires sont canalisés par une diode vers la couche de silicium. Le second potentiel n'est donc
jamais atteint, il n'y a pas de pollution des pixels voisins due à une mauvaise efficacité de transfert. La
matrice possède 145 x 221 pixels de 28 x 30 jim. Du fait de l'anti-éblouissement, la zone sensible ne
fait que 19x30 jim. En effet, une grande partie de la matrice est réservée au canal d'anti-éblouissement
(figures 10). Cette caractéristique fait que ce type de CCD est intrinsèquement moins sensible ; un
autre défaut mineur est que la forme des pixels étant rectangulaire, la résolution spatiale n'est donc pas
la même dans les deux directions. Les réductions photométriques et astrométriques sont complexes à
réaliser avec ce type de pixel car une partie importante des photons incidents est perdue.
La matrice THX 7852 est au départ conçue pour travailler en mode vidéo. Pour soutenir des
cadences aussi rapide, le CCD est divisé en deux parties égales : une zone sensible et une zone de
lecture (figure 11). Après l'intégration, les charges sont transférées très rapidement de la zone image à
la zone mémoire, cette dernière étant protégée de la lumière par un dépôt métallique. La lecture peut
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alors s'effectuer lentement. Cette particularité est évidemment contraignante au niveau de la taille de la
cible, cependant elle permet de s'affranchir d'un obturateur.
Géométrie d'un pixel du CCD 7852 Coupe AA' du CCD 7852 et profil du potentiel
Figures n° 10
2) La caméra CCD et le système d'acquisition
La matrice est montée dans un cryostat refroidi par deux étages de cellules à effet Peltier. La
température atteinte se situe entre -45°C et -50°C suivant la température extérieure. La face chaude des
cellules est posée sur une pièce en cuivre refroidie par un liquide cryogénique, ce qui permet de
maintenir sa température à environ 0°C. A l'intérieur du cryostat, un vide partiel est réalisé. On a
optimisé la pression en tenant compte des pertes thermiques et du gain de conduction entre le dernier
étage des cellules Peltier et le CCD (figure 12).
Le signal de sortie est amplifié par un pré-amplificateur puis numérisé par un
échantillonneur-bloqueur et un convertisseur analogique digital, l'ensemble étant situé le plus près
possible de la caméra pour éviter les parasites. Les données numériques sont ensuite envoyées vers un
ordinateur à base de processeur i386. Une originalité de notre système d'acquisition est que les
commandes de transfert des lignes et des colonnes sont directement effectuées par l’ordinateur.
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Plan général du CCD 7852
Figure n° 11
Coupe de la caméra
avec le système de refroidissement
par cellules à effet Peltier
Figure n° 12
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3) Etude des phénomènes physiques intervenant lors de l'éblouissement
d'une cible CCD
Le fonctionnement général des récepteurs CCD étant abordé, nous allons étudier en détail
les phénomènes intervenant lors de l’éblouissement d'une cible. Nous avons vu les conséquences
catastrophiques d'un éblouissement sur un CCD classique, nous ne nous y attarderons donc pas (image
6). Bien que le constructeur du THX 7852 affirme qu'il peut subir une surexposition d'un facteur 1 000
sans affecter le reste de la matrice, nous allons voir que des effets comme la diaphonie (mauvaise
séparation entre les pixels) peuvent réduire sensiblement ces caractéristiques. Revenons sur la structure
d'un CCD : chaque ligne est séparée par une barrière isolante mais chaque pixel d'une colonne n'est
séparé de son voisin que par une barrière de potentiel. Ainsi lorsqu'un photo-électron est créé dans une
zone proche d’une séparation entre deux pixels d'une même colonne, il peut être capté indifféremment
par l'un ou l'autre des puits de potentiel. Cette mauvaise résolution spatiale, appelée diaphonie a de
graves conséquences lorsque l'on a un pixel fortement éclairé : en effet, les pixels voisins seront
automatiquement pollués par de nombreux électrons ne provenant pas de leurs propres photo-sites. Ce
phénomène peu gênant pour une image courante, peut entraîner, lorsque l'on a une région saturée, la
pollution d'une large zone de CCD dans le sens du décalage des lignes. De plus, une forte saturation
d'une matrice CCD astronomique laisse une trace sous la forme d'une image rémanente pouvant se
maintenir plusieurs heures malgré de nombreuses lectures (image 6).
Eblouissement avec
image rémanente
dans le cas d’un CCD classique
( THX 7883 )
Image n° 6
C) LOGICIELS INFORMATIQUES
J'ai développé un logiciel spécifique d'acquisition. En plus des fonctions classiques pour
enregistrer des poses longues, j'ai implanté des fonctions permettant d'enchaîner rapidement des poses
courtes en sauvegardant l'image entière ou seulement une petite partie (cette fonction est très utile
pour simuler un photomètre à diaphragme). De nombreuses fonctions de traitement d'images sont
disponibles. Je traiterai ici la partie concernant l'acquisition. Le fonctionnement général ainsi qu'une
description détaillée des fonctions se trouvent dans l'annexe n°l; la partie mesure et réduction des
positions est abordée dans le chapitre IV.
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1) Pilotage du CCD
La conception de la caméra CCD a été basée sur la simplicité, que ce soit pour la
fabrication ou pour le pilotage de la matrice (Buil 1989). L'électronique a été réduite au minimum et
c'est l'ordinateur qui pilote entièrement le CCD en particulier lors des transferts de charges.
L’enchaînement des transferts de charges (figures 6 et 7), appelé chronogramme de transfert, doit être
réalisé avec une bonne précision temporelle ; le temps nécessaire entre les différentes phases du
transfert est ajusté dans le programme par des boucles vides, on règle alors le nombre d’itérations en
observant le signal de sortie du CCD ainsi que l'image obtenue. Le principe est simple : on impose
un nombre d'itérations important et on le diminue progressivement jusqu'à obtenir des anomalies sur
l'image ; on fixe alors un nombre de boucles légèrement supérieur. Cette méthode impose de faire un
réglage par machine utilisée, mais par contre il est très facile de modifier le format de l'image ; on
peut en particulier créer une fenêtre à l'intérieur de la matrice pour ne sauvegarder que cette partie et
augmenter ainsi la cadence d'acquisition.
La numérisation du signal est également commandée par l’ordinateur ; ainsi, lorsque l'on
fait de l'acquisition sur une seule partie du CCD, les pixels de la zone non utilisée ne sont pas
convertis, ce qui fait gagner un temps important. La nouvelle caméra que nous développons (BdL,
DESPA, Observatoire de Bordeaux et OMP) est basée sur le récepteur THX 7863 (384 x 288 pixels).
Il faut environ 4 secondes pour réaliser l'acquisition d'une image entière alors qu'en réduisant le format
à un carré de 50 pixels de côté on redescend à 0.5 seconde.
2) Datation des images
Curieusement, une de nos principales difficultés a été la datation des images ; en effet
l'horloge interne des ordinateurs compatibles PC n'est pas fiable. Nous avons essayé de capter des
signaux horaires hertziens mais nous ne sommes jamais parvenus à obtenir de signal correct au Pic du
Midi où la pollution hertzienne est considérable. Finalement, nous nous sommes rabattus sur
l'horloge parlante, les poses étant lancées manuellement à l'audition des tops horaires. La précision est
de l'ordre de 0.2 seconde ce qui est tout à fait suffisant lorsque l'on utilise des temps de pose compris
entre 5 et 30 secondes. Cette précision est un peu juste pour l'observation des phénomènes mutuels et
nous allons développer pour ce genre d'observation une carte horloge indépendante de l'ordinateur.
3) Calibration photométrique
La transformation de la lumière en charges électriques est évidemment la partie la plus
délicate de l'acquisition.
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a) Carte d'offset
Le premier problème est que tous les électrons ne proviennent pas forcément d'une
transformation consécutive à la capture d'un photon. En effet, la simple agitation thermique produit
des électrons libres. Il faut donc quantifier cette production qui est variable d'un pixel à l'autre du fait
des défauts de fabrication. La méthode la plus efficace consiste à acquérir une série de poses réalisées
dans les mêmes conditions de temps de pose et de température qu'à la prise de vue, mais dans
l'obscurité totale. On met ici en évidence un des points cruciaux d'une bonne observation CCD, qui est
une bonne régulation thermique de la cible. On peut faire la moyenne de quelques dizaines de telles
images pour diminuer les effets du bruit de lecture. La correction du bruit thermique se fait ensuite
simplement en retirant cette "carte d'offset" de chaque image acquise. Il est à noter qu'en l'absence de
tout électron thermique, le CCD produit toujours un signal de sortie non nul. Cette valeur variable
d'un pixel à l'autre s'appelle l'offset électronique. Finalement avec cette méthode, la carte que l'on
mesure représente la somme des cartes de bruit thermique et d'offset électronique. On réalise ainsi ces
deux corrections en une seule fois. Par la suite nous nous contenterons de parler de carte d’offset ou de
carte d'obscurité.
bl Plage de Lumière uniforme
Le deuxième problème est que le rendement quantique varie d'un pixel à l'autre. Il est donc
nécessaire d'avoir une carte de sensibilité du détecteur. Pour cela il faut éclairer le CCD avec une
lumière calibrée. Si nous supposons que la réponse de la cible est linéaire (ce qui est très proche de la
réalité), une lumière uniforme peut suffire. On fabrique une carte de sensibilité de la matrice en faisant
la moyenne d'une dizaine d'images pour diminuer les problèmes liés au bruit de lecture. Pour la
correction d'une image (images 7), on divise chaque pixel de l'image par le pixel correspondant de
l’image de la lumière uniforme (souvent appelée PLU pour Plage de Lumière Uniforme ou Fiat Field
en anglais) et on multiplie par la valeur moyenne de la PLU pour conserver la dynamique. Il faut
réaliser une PLU par filtre utilisé, de plus comme les conditions d'observation changent d'une nuit à
l'autre (température, poussières), il est nécessaire de réaliser au moins une PLU par nuit d'observation.
Les problèmes ne s'arrêtent pas iài Les photons provenant des satellites sont passés au
travers de différentes optiques qui ont convoiué le signal. La méthode la plus souvent utilisée est de
fabriquer des PLU pour l'ensemble du système d'acquisition, on a alors besoin d'une source uniforme à
l'infini. Ce n'est pas simple à réaliser! Ce problème n'est d'ailleurs toujours pas convenablement
résolu aujourd'hui. Le moins mauvais est certainement d'utiliser le fond de ciel durant le crépuscule en
faisant bien attention au problème de lumière parasite latérale. Certaines personnes se contentent d'un
écran blanc placé à l'intérieur de la coupole, l'avantage étant de pouvoir calibrer le CCD par temps
couvert D’autres utilisent l'ensemble des images de la nuit en essayant de mettre en évidence le fond de
ciel, mais cette méthode ne fonctionne qu'avec des champs d'étoiles.
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Image brute PLU Image corrigée
Correction d'une image brute par une Plage de Lumière Uniforme
Images n° 7
c) Méthode à suivre pour calibrer une caméra CCD
En résumé, voici la méthode de réduction photométrique :
- réaliser une dizaine d'images du ciel au crépuscule. Pour avoir un fond de ciel aussi
constant que possible, il faudra pointer le télescope à l'opposé du soleil et à une hauteur importante au
dessus de l'horizon. Bien vérifier qu'aucun pixel n'est saturé et que le niveau moyen de l'image est égal
ou supérieur à la moitié de la dynamique du convertisseur analogique numérique, de manière à faire
sortir le mieux possible du bruit de lecture les différences de sensibilités individuelles des pixels.
- réaliser quelques dizaines d'images dans les mêmes conditions de température et de temps
de pose mais dans l'obscurité totale.
- calculer la carte de PLU (Plage de Lumière Uniforme). Pour cela, faire la somme des
images de fond de ciel, puis la moyenne des cartes d'offset. Il faut retirer ensuite N fois la moyenne des
offsets de la somme des N PLU.
- juste après l'observation, faire une carte d'offset dans les mêmes conditions de prise de vue
que celles de l'observation (temprérature et temps de pose).
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- finalement il faudra retirer la carte d’offset de chaque image brute, puis diviser le résultat
par la carte de PLU. Pour conserver la dynamique on multiplie l'image par la valeur moyenne de la
Plage de Lumière Uniforme (1).
/ » ( * brute ' *offsetk*y) ) IÜTTT n*
dirigée k.y) = ; ;—» valPLUmoyen (1)
6 ipLu^.y)
d) Calcul du flux d'un. o.b jet
Nous supposerons maintenant que les corrections radiométriques sont réalisées. C’est à dire
que l'intensité de chaque pixel est proportionnelle au nombre de photons reçus. Il faut à présent isoler
les satellites sur l’image et calculer leur flux.
I) Simulation du diaphragme d'un photomètre
Lorsque le fond de ciel est régulier (c'est à dire par exemple si on n'est pas trop près du
limbe d'une planète), le plus simple est de simuler un photomètre. Il suffit donc de calculer la somme
des intensités des pixels situés à l'intérieur d'une fenêtre centrée sur un satellite (cette fenêtre peut être
carrée ou circulaire), on notera SI cette somme et NI le nombre de pixels. On fait le même calcul
pour une fenêtre plus grande, on aura donc S2 et N2. On calcule le "fond de ciel" sur la partie
extérieure de la deuxième fenêtre (2). Le flux du satellite est ensuite calculé sur la première fenêtre (3).
Fond =
S2-S1
N2 - NI
(2)
Flux = SI-(NI fond) (3)
Le seul problème est d’ajuster la taille des fenêtres. Il ne faut pas les choisir trop
peLites, pour ne pas perdre une partie de l'objet, ni trop grandes, ce qui ajoute des imprécisions dues à
la grande partie de fond de ciel. En pratique il faut faire des essais, et choisir la combinaison qui donne
le moins de variations sur les mesures.
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II) Ajustement d'une Gaussienne
Une deuxième méthode consiste à ajuster un profil mathématique de type gaussien (4). Le
flux total de la gaussienne peut alors se calculer simplement (5).
Gaussienne :
l(r) = l(0)exp-|£-j (4)
Flux total :
Flux = K a I (0) (5)
La fonction est ajustée par une méthode de type moindres carrés. Cependant cette méthode
ne fonctionne bien que si l'image du satellite est suffisamment brillante (largeur à mi-hauteur
supérieure à 3 ou 4 pixels). De plus, si les images sont de bonne qualité, l'énergie provenant du
satellite n’est répartie que sur quelques pixels, l'image du satellite n'a donc pas forcément un profil
gaussien. Cette méthode plus complexe est sans doute moins performante que la simple photométrie
d’ouverture pour une observation purement photométrique.
e) Calcul du flux lorsque le fond n'est nas régulier
Il peut arriver que le fond de ciel ne soit pas régulier. En effet, la proximité du limbe d'une
planète brillante, les figures de diffraction du support du miroir secondaire ou le crépuscule peuvent
perturber de façon importante l'uniformité du fond de ciel. La méthode de photométrie d'ouverture
atteint ici ses limites. Il est alors nécessaire d'ajuster une surface mathématique sur le fond de ciel puis
de la retirer à l'image pour réaliser un fond synthétique "plat". Comme la réponse du CCD est linéaire,
on peut alors utiliser les méthodes précédentes. La surface ajustée est souvent un polynôme de degré 2
ou 3. L’observation des phénomènes photométriques "difficiles" est certainement un des grands intérêts
des observations CCD.
4) Détection des satellites
Une fois l’image numérisée, on peut la traiter par différentes techniques. La plus simple et
la plus rapide est de convoluer l’image par des matrices de convolution, le filtrage gradient qui est des
plus efficaces ne demande que 2 secondes sur un ordinateur à processeur i386. La technique du masque
flou décrite dans ce chapitre nécessite 7 secondes. Ces traitements ont été particulièrement optimisés
pour leur utilisation en temps réel qui ne doit pas faire perdre beaucoup de temps d'observation. Ces
traitements sont à la base de la réussite de mes observations car ils permettent de profiter au mieux des
courtes périodes où les satellites sont observables.
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CHAPITRE III
LES OBSERVATIONS EFFECTUEES
Dans ce chapitre je vais décrire les conditions d'observation des différentes campagnes. La
table 1 regroupe les informations concernant chaque campagne d'observation.
A) CAMPAGNES MARS DE 1988 ET 1990
L'opposition de Mars de l'automne 1988 était l'une des plus favorables du siècle puisque
cette planète était située à seulement 0.39 UA de la Terre : son diamètre apparent était alors de 24
secondes de degré. L'échelle était de 280 km par seconde ue degré. Le rendez-vous de ia sonde spatiale
Phobos étant prévu avec la planète Mars pour le début de l'année 1989, j'ai profité des mois de
septembre à novembre 1988 pour effectuer plusieurs missions d'observation. Les conditions générales
d'observation de cette campagne et de celle de 1990 sont regroupées dans les tables 2 et 3 et les
configurations des satellites montrées par la figure 13.
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Opposition de Nombre Télescope
la planète d'images
de l'objet
MARS
1988 Planète
Phobos
Deimios
Total :
0.
813
813
813
T1M
1990 Planète 0 T1M
Phobos 882
Deimios 882
Total : 882
JUPITER
1988 Planète
Amalthée
Thébé
Total :
0
180
T1M
1989 Planète 0 T1M
Amalthée
Thébé
Total : 1116
1991 Planète 0 T1M
Amalthée
Thébé
Total : 108
URANUS
1989 Planète 72 T1M
Miranda T2M
Ariel
Umbriel
Titania
Obéron
Total : 81
Opposition de Nombre Télescope
la planète d'images
de l'objet
SATURNE
1989 Planète
Mimas
Encelade
Téthys
Dioné
Rhéa
Total :
0
27
T1M
1990 Planète 0 T1M
Mimas
Encelade
Téthys
Dioné
Rhéa
Total : 320
NEPTUNE
1989 Planète
Triton
Total :
112
112
112
T1M
T2M
1990 Planète 227 T1M
Triton 227
Total : 227
URANUS
1990 Planète
Miranda
Ariel
Umbriel
Titania
Obéron
72 T1M
Total : 72
Bilan des observations des satellites des planètes
effectuées au Pic du Midi
Table n° 1
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Date Nb Ob \ A\ CCD télescope Nb sa pose
19 septembre 1988 10 800nm 300nm THX 7852 T1M F/18 2 3s
21 septembre 1988 71 800nm 300nm THX 7852 T1M F/18 2 3s
24 septembre 1988 92 800nm 300nm THX 7852 T1M F/19 2 3s
25 septembre 1988 49 800nm 300nm THX 7852 T1M F/19 2 3s
20 octobre 1988 60 800nm 300nm THX 7852 T1M F/18 2 5s
21 octobre 1988 29 800nm 300nm THX 7852 T1M F/18 2 5s
22 octobre 1988 124 800nm 300nm THX 7852 T1M F/18 2 5s
23 octobre 1988 68 800nm 300nm THX 7852 T1M F/18 2 5s
24 octobre 1988 80 800nm 300nm THX 7852 T1M F/18 2 5s
30 octobre 1988 45 800nm 300nm THX 7852 T1M F/18 2 5s
31 octobre 1988 78 800nm 300nm THX 7852 T1M F/18 2 5s
25 novembre 1988 35 800nm 300nm THX 7852 T1M F/19 2 10s
26 novembre 1988 72 800nm 300nm THX 7852 T1M F/19 2 10s
4 novembre 1990 144 800nm 300nm THX 7852 T1M F/17 2 10s
6 novembre 1990 72 800nm 300nm THX 7852 T1M F/17 2 10s
28 novembre 1990 72 800nm 300nm THX 7852 T1M F/17 2 10s
29 novembre 1990 126 800nm 300nm THX 7852 T1M F/17 2 10s
29 décembre 1990 126 800nm 300nm THX 7852 T1M F/17 2 10s
30 décembre 1991 90 800nm 300nm THX 7852 T1M F/17 2 10s
1 janvier 1991 144 800nm 300nm THX 7852 T1M F/17 2 10s
3 janvier 1991 108 800nm 300nm THX 7852 T1M F/17 2 10s
Conditions d'observation de Phobos et Deimos
Table n° 2
Remarques
Taille du
hauteur Angle pixel en
Mars Horaire sec d'arc
19 septembre 1988 36* -2hl5 0.33
21 septembre 1988 44* -lh05 -0h20 0.33
24 septembre 1988 45* -0h30 0h30 0.35
25 septembre 1988 35' -2h25 -lh55 0.35
20 octobre 1988 42* lh07 2h41 0.33
21 octobre 1988 44* 0h30 lhlO 0.33
22 octobre 1988 39° - Ih45 0h40 0.33
23 octobre 1988 37' 2h05 3hl5 0.33 Calibration avec NGC 1662
24 octobre 1988 35* -2hl5 lh20 0.33
30 octobre 1988 45' 0h06 0h40 0.33
31 octobre 1988 40' - Ih4 0 -0h30 0.33
25 novembre 1988 47' 0h45 lh35 0.35 Images médiocres
26 novembre 1988 48' -0h25 0h45 0.35 Images médiocres
4 novembre 1990 56' -2hl0 -0h30 0.35 T1M foyer Nasmith
6 novembre 1990 43' -3h30 -3h00 0.35 T1M foyer Nasmith
28 novembre 1990 59' -lh50 -lhOO 0.35 T1M foyer Nasmith
29 novembre 1990 42* -3h40 -2hl0 0.35 T1M foyer Nasmith
29 décembre 1990 66* -lhOO 0h30 0.35 T1M foyer Nasmith
30 décembre 1990 62* -lh40 -0h50 0.35 T1M foyer Nasmith
1 janvier 1991 48' -3h00 -lhOO 0.35 T1M foyer Nasmith
3 janvier 1991 56* -2hl0 -lhlO 0.35 T1M foyer Nasmith
Conditions d’observation de Phobos et Deimos (suite)
Table n° 3
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1) Conditions générales d'observation
Pour l’ensemble de la campagne d'observation, j’ai utilisé le télescope de 1 mètre du Pic du
Midi, équipé du foyer Cassegrain direct avec une longueur focale de 18.5 mètres. La taille du champ
d’observation (70"x40n), et le mode d’observation (mesures des distance mutuelles entre les deux
satellites) imposent d'observer Phobos et Deimos de préférence lorsqu’ils sont en élongation du même
côté de la planète. Bien que les périodes de révolution des satellites autour de Mars soient courtes (7.65
heures et 30.26 heures), ils n'étaient pas observables toutes les nuits. Pour cette raison j'ai partagé le
temps d'observation du télescope avec une équipe de planétologie dont le but était de réaliser une
planisphère à haute résolution spatiale et spectrale. Pour toutes les observations j'ai utilisé un filtre
RG695 qui, combiné avec le CCD, donnait une longueur d'onde efficace de 800 nm.
Configuration des orbites de Phobos et Deimos
Figure n° 13
2) La mission de septembre 1988
Cette période, recouvrant l'opposition de la planète, est la plus importante pour
l'astrométrie car l'erreur absolue au niveau des satellites est la plus faible ; de plus, les satellites étant
plus brillants et plus loin de la planète, les mesures sont de meilleure qualité. J'ai réduit 222 positions
représentant quatre nuits d'observation. La turbulence atmosphérique étant faible durant cette période,
les satellites étaient aisément détectables et j'ai pu réduire le temps de pose à trois secondes.
3) La mission d'octobre 1988
J'ai bénéficié d'une longue période de temps clair durant cette mission et j'ai ainsi obtenu
484 positions qui représentent la plus grande partie de mon travail. Les conditions d'observation ont
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toujours été bonnes voire excellentes, sauf la nuit du 23 octobre qui est restée couverte au début, ne
permettant pas de réaliser les images de calibration. Les nuits du 30 et 31 octobre n'ont pas bénéficié
d'une qualité d'image excellente et environ 20% des observations ont été rejetées lors de la réduction et
de l'ajustement.
4) La mission de novembre 1988
Je ne possède que 107 positions de cette mission car les contraintes observationnelles
s'étaient nettement dégradées : Mars étant environ deux fois plus loin de la Terre que pendant le mois
de septembre, les satellites étaient deux fois plus près de Mars et quatre fois moins brillants. Sur de
nombreuses images, les satellites sont à peine détectés et ne représentent après traitement que 2 à 3
pixels; la précision de mesure est détériorée par rapport à septembre. Le tracé des O-C (voir chapitre
IV) montre bien l’augmentation de l'erreur sur les mesures.
5) Conclusion
Depuis la découverte des satellites de Mars, on ne possédait que 1 500 observations de leurs
positions dont seulement 300 présentent les deux satellites simultanément. Mes 800 observations
sont de ce type et prouvent que la technique d'observation utilisant un CCD anti-éblouissement est
tout à fait compétitive (images 8). De plus, mises à part les observations de Pascu (Pascu, 1975), la
précision moyenne des observations anciennes est de 0.5 seconde de degré alors que la précision des
miennes est de 0.15 seconde de degré (Colas et Arlot, 1991). Comme nous le verrons dans le chapitre
IV, l'utilisation d'une autre méthode de réduction aurait sûrement ramenée l'erreur de mesure à 0.05
seconde de degré.
Images de Phobos et Deimos montrant leur mouvement apparent pendant la campage de 1988
Images n° 8
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B) CAMPAGNES JUPITER
Les conditions générales d’observation sont regroupées dans les tables 4 et 5 et les
configurations des satellites montrées sur la figure 14.
Sat
Date Nb Ob A AA CCD télescope obs pose
23 octobre 1988 36 800nm 300nm THX 7852 T1M F/17 A I 20s
24 octobre 1988 54 800nm 300nm THX 7852 T1M F/17 TA I 40s
29 octobre 1988 90 800nm 300nm THX 7852 T1M F/17 T IG 40s
19 février 1989 72 800nm 300nm THX 7852 T1M F/17 T I 20s
7 décembre 1989 144 800nm 300nm THX 7852 T1M F/17 TA I 20s
9 décembre 1989 72 800nm 300nm THX 7852 T1M F/17 TA IE 20s
11 décembre 1989 72 800nm 300nm THX 7852 T1M F/17 T I 20s
13 décembre 1989 36 800nm 300nm THX 7852 T1M F/17 A I 10s
29 décembre 1989 360 800nm 300nm THX 7852 T1M F/17 TA IGC 30s
30 décembre 1989 126 800nm 300nm THX 7852 T1M F/17 TA I 30s
4 janvier 1990 18 800nm 300nm THX 7852 T1M F/17 T I 30s
5 janvier 1990 90 800nm 300nm THX 7852 T1M F/17 T G 30s
2 février 1990 126 800nm 300nm THX 7852 T1M F/17 TA EG 30s
3 janvier 1991 108 800nm 300nm THX 7852 T1M F/17 A IC 15s
Conditions d'observations de Thébé et d'Amalthée (b)
Signification des abréviations :
- Satellites observés : A Amalthée
T Thébé
- Satellites de référence : I Io
E Europe
G Ganymède
C Callisto
Conditions d’observation des satellites de Jupiter
Table n° 4
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Date
Remarques
Taille du
hauteur Angle pixel en
Jupiter Horaire sec ci'arc
23 octobre 1988 68* OhOO 0h30 0.33
24 octobre 1988 62* lh20 2h40 0.33
29 octobre 1988 64* lhOO 3h00 0.33
19 février 1989 62* lhlO 2h20 0.35 T1M foyer Nasmith
7 décembre 1989 36° -4h00 OhOO 0.35 T1M foyer Nasmith
9 décembre 1989 45° -3hl5 -2h05 0.35 T1M foyer Nasmith
11 décembre 1989 63° -lh30 -0h30 0.35 T1M foyer Nasmith
13 décembre 1989 39° -4h00 -3h45 0.35 T1M foyer Nasmith
29 décembre 1989 39° -4h00 3h30 0.35 T1M foyer Nasmith
30 décembre 1989 40° -3h40 -0h30 0.35 T1M foyer Nasmith
4 janvier 1990 55° -2h20 -2h00 0.35 T1M foyer Nasmith
5 janvier 1990 61° -lh50 0h20 0.35 T1M foyer Nasmith
2 février 1990 66° lhlO 2h40 0.35 T1M foyer Nasmith
3 janvier 1991 63° -lhOO 2h00 0.35 T1M foyer Nasmith
Conditions d'observation des satellites de Jupiter (suite)
Table n° 5
1) Les essais de 1988
En 1988 j’ai également réalisé des essais d'observations des satellites faibles de Jupiter.
Ainsi le 23 octobre j'ai observé facilement Amalthée avec Io en réalisant 36 images. L’observation de
ce satellite est délicate et il avait même été baptisé par Barnard : "objet du système solaire le plus
difficile à observer". Ce succès m'a amené à essayer d'observer Thébé, le satellite XIV de Jupiter. J'ai
décidé le 24 octobre de doubler le temps de pose et j'ai obtenu 54 images regroupant Io, Amalthée et
Thébé (mv = 16). J'ai obtenu 90 positions le 29 octobre 1988 ce qui représentait déjà la plus grande
série d'observations terrestres de ce satellite (images 9).
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Configuration des orbites des satellites de Jupiter
Figure n° 14
2) Campagnes 1989
L'opposition de Jupiter de 1989 étant le 27 décembre, nous avions obtenu fin décembre 10
nuits d'observation sur le télescope Bernard Lyot du Pic du Midi. J'avais profité de l'occasion pour
allonger la mission en utilisant le télescope de 1 mètre et j'ai ainsi passé plus d'un mois au Pic du
Midi. Bien que les conditions atmosphériques aient été défavorables, j'ai obtenu 600 positions de
Thébé qui constituent l'essentiel de mes données concernant ce satellite. Certaines observations
concernaient également Amalthée : j'ai ainsi 500 positions de ce satellite.
Ma mission d'observation avec le télescope Bernard Lyot ayant été particulièrement touchée
par une grande période de mauvaises conditions atmosphériques, je n'ai bénéficié que de deux nuits
claires. J'ai utilisé une des caméras CCD du télescope construite autour de la matrice Thomson THX
7883. Cette cible a les mêmes performances de sensibilité et de réponse spectrale que le THX 7852
décrit dans le chapitre précédent ; elle est constituée de 574 x 388 pixels de 23 x 23 microns. J'ai
utilisé le foyer Cassegrain direct ouvert à F/25 : la résolution spaüale était donc de 0.1 seconde de
degré et le champ de 60 x 40 secondes de degré. Le champ était donc tout à fait semblable à celui que
j'utilisais sur le télescope de 1 mètre. Les deux nuits de temps clair m'ont tout de même permis de
constater qu'un CCD sans anti-cblouissement est totalement inutilisable pour mes travaux, de
nombreux reflets perturbant l'image. La structure "ouverte" du télescope est sans doute responsable de
ce fait, la proximité de Jupiter même en dehors du champ ayant rendu les observations des petits
satellites impossibles. Le miroir devant être réaluminé le mois suivant, il était sans doute sale, ce qui
représente parfois un handicap insurmontable pour l'observation de ce type de satellites.
La mission s'est terminée le 5 janvier 1989 par une série d'observations exceptionnelles et
j'ai obtenu facilement 90 positions de Thébé avec un sceing de 0.5 seconde de degré en moyenne,
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meme pour les poses de 30 secondes. Nous avons installé une lentille de Barlow sur le télescope pour
amener la longueur focale à 50 mètres. Le pixel était donc de 0.1 seconde de degré sur la sphère
céleste. Nous avons obtenu sans doute les meilleures observations terrestres de Jupiter avec une
résolution de 0.2 seconde de degrc. Nous avons également, pour la première fois, des images CCD
résolues de Ganymède (image 10). Le disque faisait 1.7 seconde de degré et nous avions une résolution
de 0.2 seconde de degré. Le temps de pose était de 4 secondes avec un filtre RG695.
Cinq images montrant le mouvement de Thébé
par rapport à Io, Ganymède et une étoile.
Octobre 1988, T1M Pic du Midi
Images n° 9
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Image composite de Jupiter et de son satellite Ganymède (résolution 0.2 ")
Télescope de 1 rnctre, loyer F/50, Pic du Midi
Image n° 10
3) Conclusion
J'ai complété mes observations en février 1990 et janvier 1991 par une centaine de
positions de Thébé et d'Amalthée. Je possède maintenant la plus grande série d'observations de Thébé
et d'Amalthée, ce qui m’a permis de construire une nouvelle théorie dynamique de Thébé. J'ai ainsi
démontré la supériorité du CCD anti-éblouissement pour l'observation d'objets faibles proches d'une
source très brillante. La qualité des images du Pic du Midi est un élément également très important ;
pour observer correctement ces satellites, il est nécessaire d'avoir une turbulence atmosphérique
inférieure ou égale à 1 seconde de degré.
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C) CAMPAGNES SATURNE
Les conditions générales d’observation sont regroupées dans les tables 6 et 7 et les
configurations des orbites des satellites montrées sur la figure 15.
1) Les essais de 1989
Nous avions obtenu du temps d'observation sur le télescope Bernard Lyot pour les
oppositions des planètes trans-joviennes de juillet 1989. Bien que le but principal de la mission ait été
Neptune, à cause de la rencontre de Voyager avec la planète, j'ai fait un certain nombre d’essais de
détection, en particulier en utilisant des filtres interférométriques étroits. J'ai rapidement constaté
l'impossibilité d'observer Mimas, un des satellites proches de l'anneau. Vu la taille du télescope et la
magnitude des objets recherchés, il était possible d'utiliser des filtres interférentiels étroits ; le but est
d'isoler une bande d'absorption de la planète afin de diminuer le contraste entre la planète et le satellite.
J’ai choisi une des bandes d'absorption du méthane (bande passante de 30 nm centrée à 887,1 nm),
malheureusement, la planète est effectivement assombrie mais les anneaux qui ont un spectre solaire
sont toujours aussi brillants! Une fois de plus, l'utilisation d'un CCD sans anti-éblouissement montre
ses limites pour ce type d'observation.
Date Nb Ob X AX CCD télescope Nb sa pose
8 juillet 1989 18 800 nm 300nm THX 7852 T1M F/17 4 5s
9 700 nm 600nm THX 7852 T1M F/17 3 30s
1 juillet 1990 90 800 nm 300nm THX 7852 T1M F/17 4 5s
3 juillet 1990 72 800 nm 300nm THX 7852 T1M F/17 3 5s
5 juillet 1990 72 800 nm 300nm THX 7852 T1M F/17 3 5s
6 juillet 1990 36 800 nm 300nm THX 7852 T1M F/17 5 10s
7 juillet 1990 36 800 nm 300nm THX 7852 T1M F/17 4 10s
8 juillet 1990 14 7 00 nm 600nm THX 7852 T1M F/17 3 5s
36 800 nm 300nm THX 7852 T1M F/17 2 60s
11 juillet 1990 36 800 nm 300nm THX 7852 T1M F/17 4 5s
Conditions d’observation des satellites de Saturne
Table n° 6
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2) La mission de juillet 1990
G. Doumeau, qui a construit et ajusté une théorie dynamique du mouvement des satellites
de Saturne (Doumeau, 1987) avait attiré mon attention sur le couple de satellites Mimas-Téthys : en
effet, il y a une forte résonance entre ces deux objets et la libration de Mimas atteint 90°.
Taille du
hauteur Angle pixel en
„ ^ Saturne Horaire sec d'arc Remarques
Date
8 juillet 1989 25* -lhlO lh30 0.35
1 juillet 1990 24’ lhOO 2h20 0.33 T1M foyer Nasmith
3 juillet 1990 22’ lh50 3h20 0.33 T1M foyer Nasmith
5 juillet 1990 26’ OhOO lh40 0.33 T1M foyer Nasmith
6 juillet 1990 26’ -0hl5 0h30 0.33 T1M foyer Nasmith
7 juillet 1990 25’ lhOO lh20 0.33 T1M foyer Nasmith
8 juillet 1990 24 ’ lhOO 2h00 0.33 T1M foyer Nasmith
11 juillet 1990 25’ -0h30 0h30 0h33 T1M foyer Nasmith
Conditions d'observation des satellites de Saturne (suite)
Table n° 7
Configuration des orbites des satellites de Saturne
Figure n° 15
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La proximité de Mimas de l'anneau rend l'observation de ce satellite difficile en dehors des périodes où
la Terre passe dans le plan des anneaux. On a donc très peu de positions de Mimas et certains
problèmes théoriques comme son accélération séculaire sont toujours controversés. Ma technique
d'observation étant basée sur la mesure des distances mutuelles des satellites, ce programme
d'observation était tout à fait adapté à la caméra CCD équipant le télescope de 1 mètre du Pic du Midi.
J’ai obtenu environ 400 images de Mimas et Téthys (image 11). Souvent, puisqu'il y a
d'autres satellites figurant sur l'image, la calibration du champ est alors simplifiée car il n'y a plus
besoin d'amas de calibration. La taille du CCD ne permettant pas d’observer les satellites extérieurs, je
n'ai enregistré des positions que pour Mimas, Encelade, Téthys, Dioné et Rhéa.
J'ai également essayé d'observer Hélène, le satellite situé sur la même orbite que Dioné, à
l'un des points de Lagrange. Il est relativement loin de l'anneau, cependant sa faible brillance (mv =
18) le rend difficile à observer avec le CCD THX 7852 qui est relativement bruyant (150 électrons de
bruit de lecture). Le télescope de 1 mètre ne disposant pas d'un guidage automatique, le temps de pose
nécessaire à la détection du satellite (au moins 60 secondes), ne permettait pas d'obtenir suffisamment
de positions. Je ne possède que quelques images de ce satellite (image 12).
Les cinq premiers satellites de Saturne
Image traitée par masque flou
Détection d'Hélène (mv = 18)
Image traitée avec un filtre gradient
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Image n° 11 Image n° 12
D) CAMPAGNES URANUS
Les conditions générales d'observation sont regroupées dans les tables 8 et 9 et les trajectoires
apparentes des satellites montrées sur la figure 16.
Date Nb Ob A AA CCD télescope Nb sa pose
25 juin 1988 32 800 nm 300 nm THX 7852 T1M F/18 4 20 s
26 juin 1988 22 800 nm 300 nm THX 7852 T1M F/18 5 20 s
15 juillet 1989 7 887 nm 30 nm THX 7883 T2M F/25 3 5 min
16 juillet 1989 7 887 nm 30 nm THX 7883 T2M F/25 3 5 min
18 juillet 1989 9 887 nm 30 nm THX 7883 T2M F/25 3 5 min
19 juillet 1989 4 887 nm 30 nm THX 7883 T2M F/25 4 5 min
11 juillet 1990 72 800 nm 300 nm THX 7852 T1M F/17 5 30 s
Conditions d'observation des cinq principaux satellites dXJranus
Table n° 8
Taille du
hauteur Angle pixel en
Uranus Horaire sec d'arc Remarques
25 juin 1988 22 * lh05 lh20 0.31 pas de calibration
26 juin 1988 21* 0h50 lh30 0.20 pas de calibration
15 juillet 1989 20* -lh30 -lhOO 0.20
16 juillet 1989 22* -lhOO OhOO 0.20 Pleine Lune
18 juillet 1989 22* lhOO 2h00 0.20 Pleine Lune
19 juillet 1989 22 * lhOO 2h20 0.20
11 juillet 1990
20* -Ih40 OhOO 0.33 T1M foyer Nasmith
Conditions d’observation des cinq principaux satellites dTJranus (suite)
Table n° 8
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Configuration des orbites des satellites d’Uranus
Figure n° 16
1) Les essais de 1988
Les premiers essais de la caméra ont permis de détecter les cinq principaux satellites
dUranus dont Miranda (mv = 16.5) qui est un objet difficile à observer. Nous avons une vingtaine de
positions difficilement utilisables car nous n'avions pas fait de calibration astrométrique.
2) Les mesures de 1989 et 1990
La rencontre de la sonde Voyager avec Uranus commençant à être lointaine, il devenait
nécessaire d'obtenir de nouvelles positions des satellites de cette planète. J’ai obtenu une centaine
d’images de ces satellites en 1990 (image 13). Avec de futures observations lors des prochaines
oppositions dXJranus, elles me permettront bientôt d’ajuster la théorie dynamique de J. Laskar (Laskar
1986 et 1987).
Images montrant le mouvement apparent des trois premiers satellites dTJranus
Télescope Bernard Lyot, CCD THX 7883, 880 nm, juillet 1989.
Images n° 13
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E) CAMPAGNES NEPTUNE
Les conditions générales d'observation sont regroupées dans les tables 10 et 11 et les
trajectoires apparentes des satellites montrées sur la figure 17.
Date Nb Ob A AA CCD télescope Nb sa pose
10 juillet 1989 18 7 00nm 600nm THX 7852 T1M F/17 1 5s
8 887nm 30nm THX 7852 T1M F/17 1 240s
11 juillet 1989 19 887nm 30nm THX 7852 T1M F/17 1 300s
13 juillet 1989 13 887nm 30nm THX 7883 T2M F/25 1 300s
14 juillet 1989 12 887nm 30nm THX 7883 T2M F/25 1 300s
15 juillet 1989 21 887nm 30nm THX 7883 T2M F/25 1 300s
16 juillet 1989 9 887nm 30nm THX 7883 T2M F/25 1 300s
19 juillet 1989 12 887nm 30nm THX 7883 T2M F/25 1 300s
22 juin 1990 72 800nm 300nm THX 7852 T1M F/17 1 10s
24 juin 1990 16 700nm 600nm THX 7852 T1M F/17 1 120s
26 juin 1990 19 700nm 600nm THX 7852 T1M F/17 1 120s
27 juin 1990 12 7 00nm 600nm THX 7852 T1M F/17 1 240s
36 800nm 300nm THX 7852 T1M F/17 1 15s
1 juillet 1990 72 8 00nm 3 0 0 nm| THX 7852 T1M F/17 1 15s
total : 339
Conditions d'observation de Triton
Table n° 10
1) Mission au télescope Bernard Lyot
Nous avions obtenu dix nuits d’observation sur le télescope Bernard Lyot à l'occasion de la
rencontre de la sonde Voyager avec Neptune et nous pensions pouvoir observer Protéus (mv = 20), le
satellite nouvellement découvert Le demi grand axe de son orbite étant égal au tiers de celui de Triton,
il est donc à 16 secondes de degré de la planète lors de ces élongations. Cette proximité, combinée à
l'utilisation d’un CCD sans anti-éblouissement, m'a poussé à utiliser un filtre interférentiel centré sur
la bande d'absorption du méthane à 0.8871 micron. Je diminuais de cette façon le contraste avec la
planète ainsi qu'avec Triton (mv =13.7) qui possède également une bande d'absorption dans son
spectre. Vue la vitesse de Neptune sur le ciel j'ai dû utiliser des temps de pose relativement courts
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(cinq minutes), j'ai ensuite additionné les images en les recentrant sur Neptune. On voit très bien sur
l’image 14, Neptune au centre de l'image avec Triton légèrement en dessous à gauche ; la planète se
trouvant dans la voie lactée, on remarque de nombreuses étoiles "filées" dans le champ. Nous n’avons
pas détecté Protéus avec ce système, l'utilisation du CCD anti-éblouissement aurait sans doute résolu
ce problème. La médiocrité des images durant cette mission est également responsable de cet échec.
Taille du
hauteur Angle pixel en
_ . Uranus Horaire sec d'arc Remarques
10 juillet 1989 22* lh30 2h00 0.33
11 juillet 1989 25* -OhlO 3h00 0.33
13 juillet 1989 26 * OhOO 2h00 0.20
14 juillet 1989 25* -0h30 2h00 0.20
15 juillet 1989 22 * -lhOO 3h00 0.20
16 juillet 1989 25° -OhlO 3h40 0.20 Pleine Lune
19 juillet 1989 19 * 2h00 3h20 0.20 Pleine Lune
22 juin 1990 22 * -lhlO OhOO 0.33 T1M foyer Nasmith
24 juin 1900 21 ° -lh30 -0h20 0.33 T1M foyer Nasmith
26 juin 1990 25* -OhlO lh40 0.33 T1M foyer Nasmith
27 juin 1990 22° -lhOO 0h30 0.33 T1M foyer Nasmith
1 juillet 1990 20° -lh40 -0h30 0.33 T1M foyer Nasmith
Conditions d'observation de Triton (suite)
Table n° 11
Configuration des orbites de Triton et de Protéus
Figure n° 17
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2) Mission au T1M du Pic du Midi
L'été 1990 a été l’occasion de réaliser de nouvelles observations de Neptune, cette fois-ci je
voulais obtenir une série conséquente de positions de Triton. J’en ai obtenu 150, mais le satellite
Protéus est resté indétectable avec le télescope de 1 mètre qui ne permettait pas d’utiliser de longs
temps de pose, toujours à cause de l’absence de guidage automatique.
Masque flou appliqué à une image du système de Neptune
Télescope Bernard Lyot, CCD THX 7883, 880 nm, juillet 1989, pose : 30 mn
Image n° 14
F) OBSERVATIONS DE PLUTON
Durant la mission de 1989 sur le télescope Bernard Lyot j’ai observé Pluton dans l’espoir de
détecter Charon. La qualité d’image était tout à fait insuffisante pour observer le satellite.
Nous avons refait une tentative en juillet 1990 sur le télescope de 1 mètre du Pic du Midi.
Malheureusement, Pluton étant déjà loin de son opposition, il était bas sur l’horizon ce qui n’est
jamais favorable à la qualité d’image. J’ai fait des simulations numériques pour voir à partir de quelle
résolution angulaire il devenait possible d’observer Charon, qui est au maximum à 0.9 seconde de
degré de Pluton. La principale difficulté réside dans la différence de magnitude entre les deux objets (2
magnitudes). La conclusion de celle expérience est qu’il est nécessaire d’avoir une qualité d’image
proche de 0.5 seconde de degré pour des poses de 10 secondes. Je n’ai observé Pluton qu’à deux reprises
dans de mauvaises conditions, c’est la raison de mon échec.
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CHAPITRE IV
REDUCTION DES OBSERVATIONS
A) INTRODUCTION
Les problèmes de réduction proviennent essentiellement de deux facteurs :
- la présence d'un fond de ciel important et variable qui perturbe le calcul du photocentre,
- l'étroitesse du champ qui ne permet pas d'observer simultanément les satellites et les
étoiles de référence.
Les conditions d'observation étant très variables d'un système de satellites à un autre, nous
aurons donc, comme en mécanique céleste, des méthodes adaptées à chaque satellite. Nous suivrons
dans ce chapitre l'ordre chronologique de mes observations ce qui revient en fait à les ordonner par
difficulté croissante. Nous mettrons en évidence les principales difficultés liées à la réduction des
observations ; certaines ont été résolues par l'application de nouvelles méthodes, d'autres n'ont eu
actuellement que des réponses partielles. Nous indiquerons également les voies possibles pour
l'amélioration de la qualité des réductions.
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B) CAMPAGNE PHOBOS 1988
Le lancement de la sonde soviétique Phobos a suscité un regain d'activité dans l'étude
théorique de la dynamique des satellites de Mars. La rareté et surtout la ponctualité des observations
spatiales ne permettant pas d'ajuster correctement les théories actuelles du mouvement, une demande
d'observations terrestres de bonne qualité s'est fait sentir. Le programme de la sonde prévoyait un
survol rapproché du satellite Phobos. Pour cela les théories très précises ES APHO et ESADEI ont été
développées au Bureau des Longitudes par M.Chapront-Touzé et nous avons ainsi profité de
l'opposition de Mars durant l’automne 1988 pour lancer une campagne d'observation. La qualité de la
théorie nous a permis lors de l'ajustement d'avoir une bonne idée de la précision astrométrique de nos
observations. Nous étudierons donc les méthodes d'observation et leurs conséquences sur la précision
astrométrique, l’opposition de 1990 ayant été l’occasion d'utiliser certaines de ces nouvelles méthodes.
La détection des satellites, déjà évoquée dans les chapitres précédents, n’a pas posé de
problème particulier. Nous avons de nouveau constaté que la magnitude des objets n'est pas le
principal obstacle à leur détection ; ainsi Deimos a toujours été trouvé facilement bien qu'il soit plus
faible d'une magnitude que Phobos! On peut d'ailleurs construire un critère C de difficulté
d'observation, qui est le rapport entre la différence des flux de la planète et du satellite et leur distance
(ce critère correspond au gradient du fond de ciel si on suppose qu'il est constant).
On obtient : - pour Phobos
h w10
j (^Phobos " ^Mars) J
C = i I_ = 6300
- pour Deimos
,1°
(^Deimos ” ^Mars) J
2’î l - 6400
Le critère de difficulté d'observation est pratiquement identique ; cependant, le gradient de
luminosité du fond de ciel n'étant pas constant, on a toujours plus de difficultés pour observer Phobos.
Ce phénomène est la raison essentielle pour laquelle il y a eu peu d'observations simultanées de
Phobos et Deimos dans le passé, les conditions d'observation étant trop différentes d'un satellite à
l'autre. Cependant, la dynamique importante des récepteurs CCD a en partie résolu ce problème.
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1) Modélisation du fond de ciel
a> Tests effectuées à la MAMA
Les perturbations du fond de ciel représentent le premier écueil important pour l'observateur
de satellites. En effet la présence d'un gradient de fond déplace le photocentre. J'avais déjà observé ce
phénomène lors de la réduction d'observations photographiques de phénomènes mutuels de satellites
galiléens (Colas, 1986). Les images avaient été numérisées à la MAMA (Machine A Mesurer pour
l’Astronomie), et j'avais testé à cette occasion différentes méthodes de réduction. Le principe était
toujours d'ajuster au mieux une surface de fond et de la retirer de l'image pour obtenir un fond de ciel le
plus uniforme possible. J'ai très rapidement abandonné la modélisation théorique de la diffusion et des
différentes causes de perturbation du fond de ciel pour arriver à une démarche plus pragmatique
consistant à utiliser des surfaces mathématiques quelconques. J'ai retenu les surfaces polynomiales et
la méthode des moindres carrés pour l'ajustement. J’ai utilisé la forme la plus générale :
1 (x-y) = Z X An-j,j xn‘J yJ
i=0 j=0
J'ai utilisé tous les coefficients A. ^ car il n'y a pas en effet de raison de symétrie pour en
éliminer certains. Pour tester la qualité de nos observations, j'ai calculé le flux des satellites avec
différents paramètres. L’ajustement de la surface de fond ne devant pas utiliser les pixels proches du
satellite, je n'ai pas utilisé ceux qui se trouvaient à l'intérieur d'une fenêtre carrée, centrée sur le
satellite. L'ajustement ne s'est pas fait sur le reste de l'image, car la présence d'irrégularités
importantes (zones saturées, rayures,etc...) perturbait fortement le calcul des coefficients du polynôme.
La proximité de Jupiter était le principal problème. J'ai donc choisi de ne tenir compte que des pixels
situés à l'intérieur d'une fenêtre carrée (50 ou 25 pixels de côté) en excluant une zone centrale entourant
le satellite. Les objets parasites sont également systématiquement retirés du calcul du fond. Une fois
qu'elle est ajustée, la surface synthétique est soustraite de l'image, on peut alors calculer la somme
corrigée des intensités des pixels de la fenêtre centrale (en fait, on réalise une simple photométrie
d'ouverture). Cette valeur représente bien le flux du satellite, car si la surface de fond est correctement
ajustée, sa soustraction de l'image brute doit donner une image ayant une moyenne nulle, donc la
somme des intensités des pixels est bien représentative du flux du satellite. Le degré du polynôme
varie de 1 à 5. La figure 18 montre les résultats obtenus ; on remarque que l'on a un maximum pour
une taille de la fenêtre objet de 12 ou 13 pixels et de fortes variations lorsque l'on utilise un fond de 25
pixels de largeur. Les polynômes de degré 1 ou 2 donnent des résultats irréguliers pour tous les types
de fenêtre de fond, de même que les polynômes de degré 4 et 5 pour une taille de fond de 25 pixels. Les
conclusions sont simples à tirer :
- Le flux maximum de l'objet obtenu pour une taille de fenêtre de 12 ou 13 pixels
correspond à la taille du satellite. Si la fenêtre est plus petite une partie de l'énergie du satellite se
trouve dans la fenêtre de fond, si elle est plus grande c'est la surface de fond qui est mal ajustée dans la
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COURBES DE FLUX EN FONCTION DE L'ORDRE DE LA SURFACE
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DF. FOND, DE LA TAILLE DES FICHIERS OBJET ET FOND
Influence des paramètres et de la méthode utilisés lors de l'ajustement de la surface de fond
de ciel sur le calcul du flux d'un satellite galiléen
L'abscisse représente la taille de la zone simulant le diaphragme (en pixel)
L'ordonnée représente le flux calculé (en unité arbitraire)
Sur chaque figure on a cinq courbes pour les cinq types de polynômes utilisés
On a utilisé deux tailles de surface de fond (50 et 25 pixels de côté)
Le calcul est fait avec ou sans seuillage (figures du haut ou du bas)
Figures n° 18
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Influence des paramètres et de la méthode utilisés lors de l'ajustement de la surface de fond
de ciel sur le calcul du photo-centre d'un satellite galiléen
L'abscisse représente la taille de la zone simulant le diaphragme (en pixel)
L'ordonnée représente la position calculée (en micron, origine arbitraire)
Sur chaque figure on a cinq courbes pour les cinq types de polynômes utilisés
On a utilisé deux tailles de surface de fond (50 et 25 pixels de côté)
Le calcul est fait avec ou sans seuillage (figures du haut ou du bas)
Figure n° 19
zone du satellite. Il faudra donc toujours mesurer la taille optimale de la fenêtre de l'objet : on ne fait
pas en effet de bonne astrométrie sans une bonne photométrie.
- Les fluctuations de certaines courbes sont dues à la relation que doivent avoir la
taille de la surface de fond et le degré du polynôme. Cela se résume au nombre de pixels par inconnue
du polynôme, la pratique montrant qu’une centaine de pixels par inconnue correspondait à un bon
compromis.
Le calcul du photocentre constitue le deuxième niveau de vérification : j’ai calculé le centre
de l'objet pondéré du flux de chaque pixel. Les phénomènes mis en évidence pour la photométrie ont
des conséquences très importantes dans le déplacement des photocentres ; on retrouve par exemple la
même zone horizontale autour de 13 pixels. Lorsque la fenêtre est trop petite on a une variation
continue du photocentre, par contre lorsqu'elle est trop grande on retrouve de grandes irrégularités. Ces
mesures montrent bien l'influence de la taille de la fenêtre de fond sur la précision de la mesure (figure
19). Dans toutes les réductions, j'ai donc cherché à utiliser des surfaces de fond de 50 à 60 pixels de
côté, centrées sur l'objet. Evidemment, j'ai réduit cette taille lorsque la planète est trop proche.
b) Caractéristiques de fond de ciel autour de Mars
L'observation de Deimos n’a jamais posé de problème ; en effet, comme il était toujours
loin de Mars, on pouvait utiliser des fenêtres de fond de grande taille (50 x 50 pixels), le polynôme
était ainsi correctement ajusté. Pour Phobos, le problème est plus ardu puisqu'il se trouvait toujours à
moins de 20 secondes d'arc de la planète dans une zone où le fond est important (l'intensité du fond
atteint souvent la moitié de la dynamique du CCD). De plus la zone saturée de la planète a empêché
l'utilisation de grandes fenêtres de fond (figure 20). L'utilisation de fenêtres de fond décentrées n’est pas
du tout adaptée à l’ajustement d'un polynôme. J'ai donc essayé des fenêtres rectangulaires, le grand côté
étant perpendiculaire à la ligne de plus grande pente du fond de ciel. Le CCD THX 7852 ayant un bruit
de lecture inférieur à celui des photographies numérisées à la MAMA, nous avons constaté que le
rapport de 50 pixels par coefficient de polynôme correspondait à la limite inférieure pour obtenir un
bon ajustement.
Représentation en 3 dimensions
du fond de ciel autour de Mars
Figure n° 20
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Finalement, la présence de perturbations brusques comme celles dues à la lumière diffractée
par le support du miroir secondaire a imposé une mesure unitaire de chaque image. Le résultat de
chaque modélisation a été visualisé pour juger de la qualité de l'ajustement. Ainsi, j'ai pu faire varier le
degré du polynôme et les caractéristiques de la fenêtre de calcul du fond de ciel tant que le résultat
n'était pas correct (moyenne du fond non nulle, important écart-type entre l'image et la surface
synthétique, présence d'un gradient résiduel,etc...). Le bilan des mesures a montré qu'il est préférable de
choisir un degré de polynôme de 4 à 5, ce qui n’est évidemment pas toujours possible, en particulier
lorsque la taille de la surface de fond est limitée par la proximité de Mars.
2) Calcul du photocentre
A ce stade de la réduction, les images brutes sont corrigées de la carte d'obscurité et de la
carte de sensibilité du CCD. De plus une surface de fond a été ajustée dans une zone entourant le
satellite puis retirée dans cette zone. La moyenne de fond de ciel corrigée est donc nulle et la valeur
numérique de chaque pixel est proportionnelle au flux lumineux reçu. On peut donc considérer
maintenant le problème classique du calcul du photocentre de l'image d'un objet ponctuel convoluée
par la fonction du télescope et par l'atmosphère. Encore une fois, il est important de noter que tout
ceci est possible à cause de la grande linéarité des CCD : on n'a pas, en particulier, à résoudre le
difficile problème de la courbe de réponse de plaques photographiques.
Le premier problème consiste à délimiter les extensions du satellite : en effet, comme les
mesures faites à la MAMA le prouvent (Colas, 1986), l'utilisation d’une fenêtre trop grande est
préjudiciable à la précision astrométrique. J'ai choisi d'utiliser un seuil de détection, en ne tenant
compte que des pixels dépassant cette valeur. Une partie de l'énergie est donc perdue mais ce n'est pas
important puisqu'on ne fait pas de photométrie. Les résultats de la MAMA (Figures 18 et 19) avec un
seuil de 6 fois l'écart-type du bruit de fond le prouvent, la stabilité de positionnement étant très grande
en fonction du degré du polynôme et de la taille de la fenêtre du satellite. Cette méthode peut cependant
avoir certains inconvénients si on mesure des objets de magnitudes différentes ; en effet si on suppose
que les objets ont le même profil, le seuil à 6 fois l'écart-type du fond ne se place pas au même endroit
du profil pour les deux objets. Si par exemple on a de la coma ou de l'astigmatisme on peut avoir un
décalage du centre calculé en fonction du seuil utilisé. Dans ces cas, on préfère utiliser un seuil
correspondant à la moitié ou au quart de la valeur du pixel maximum. Ainsi, même si l'image des
satellites est dissymétrique, les positions calculées des centres seront déviées de la même quantité pour
les deux satellites. On peut déjà noter qu'il est impossible de réaliser de tels ajustements lorsque l'on
mesure le centre de la planète.
Le deuxième problème est l'algorithme de centrage utilisé. Encore une fois, l'ajustement de
profil imposé n'a pas été efficace. La surface de révolution gaussienne est très souvent utilisée en
astronomie, malheureusement comme on est près de la limite de détection, l'image des satellites ne
ressort pas beaucoup du fond de ciel. Ajuster une telle surface sur une dizaine de pixels n'est pas
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raisonnable, d'autant plus que la très bonne qualité d'image du site du Pic du Midi combinée à une
taille de pixel de 0.3 seconde d'arc induisait parfois des images de satellites composées de 3 ou 4
pixels. De même, compte tenu du faible temps de pose (2 à 5 secondes), la turbulence de l'atmosphère
n'avait pas le temps de créer une image régulière. Nous avons donc abandonné cette méthode qui donne
pourtant de si bons résultats en astrométrie classique. Nous sommes revenus au simple centre des
pixels, pondérés ou non par leurs intensités. Le centre non pondéré a été exclu tout de suite à cause de
sa forte dépendance du seuil de calibration. Le résultat sur les mesures des amas de calibration nous
laisse penser que la précision de recentrage est de l'ordre du dixième de pixel avec le calcul du centre
pondéré. Bien que le télescope de 1 mètre du Pic du Midi n'ait pas de coma ni d'astigmatisme
mesurable avec un CCD, les images sont parfois déformées par la turbulence et nous avons donc
utilisé un seuil proportionnel à la valeur du pixel maximum. Dans les cas critiques d'images très
déformées, nous avons utilisé la position du pixel le plus brillant ; cette méthode bien que très
sommaire permet d'utiliser des observations de mauvaise qualité. De nombreuses mesures du mois de
novembre 1988 ont été réalisées dans de telles conditions et l'écart type des O-C s'en ressent beaucoup
(0.2 seconde de degré). Cependant, la précision reste tout à fait acceptable dans la mesure où l'on était
déjà loin de l'opposition : les satellites étaient donc moins brillants et plus près de Mars que pour les
mesures de septembre.
3) Calibration astrométrique de la matrice CCD
La méthode classique de réduction astrométrique consiste à utiliser des étoiles de référence
dans le champ et à calculer la relation qui permet de passer des millimètres de la plaque photographique
aux secondes d'arc sur le ciel. Avec un champ de 70 x 40 secondes de degré, on a peu de chance d'avoir
une seule étoile de magnitude inférieure à 12 ou 13 et cette méthode n'est donc pas utilisable. Les
observateurs de satellites utilisent parfois les satellites eux-mêmes pour leur calibration, ce qui est
parfois possible avec Uranus (Pascu et al 1987) ou avec Saturne (Doumeau 1987) car il y a plus de
trois satellites. Avec seulement deux satellites c'est impossible et cette méthode a le défaut de pouvoir
introduire des erreurs systématiques dues à la théorie utilisée. La seule solution était donc de calibrer la
cible avec un champ compact d'étoiles le plus près possible de Mars pour avoir le moins d'erreur
possible.
a) Mesure d'un amas d'étoile
Il est important d'utiliser les amas les plus proches de Mars, et c'est pour cela que Jones
(1989) s'est servi d'étoiles doubles durant l'opposition de Mars de 1988. Je pense qu'il est nécessaire
d'utiliser des amas d'étoiles possédant plus de 30 objets dans un champ de 1 x 1 minute de degré. Or
ils ne sont pas nombreux et il n'y a guère que les centres des amas globulaires qui possèdent cette
caractéristique. Par chance, à cette époque M15 (alpha = 21 h 30m, delta = +12°) était proche de Mars
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(coordonnées moyennes de Mars à cette époque : alpha = Oh, delta = 0°). De plus comme il était en
avance sur Mars, on pouvait le mesurer avant les satellites à un angle horaire proche de celui des
observations de Phobos et Deimos. Ainsi pour chaque nuit, nous avons une dizaine d'images de M15
réalisées avec le même filtre RG 695 et un temps de pose variant de 10 à 60 secondes (image 15).
Image de l'amas Ml5, télescope Bernard Lyot, 800 nm, pose : 10 s
Image n° 15
La mesure des positions d’étoiles s'est faite avec la même fonction que celle utilisée pour
les satellites. Le problème de mesure n'était pas cette fois lié aux variations importantes du fond de
ciel mais à la concentration d'étoiles dans le champ. Nous avons donc utilisé des fonds de 20 x 20
pixels avec des surfaces polynomiales de degré 1 à 2. Les couples d'étoiles trop serrées ont été
éliminés, de même que les étoiles du centre de l'amas où il est impossible d'ajuster correctement une
surface de fond. Pour obtenir une calibration correcte nous avons mesuré des étoiles réparties sur
l'ensemble de la cible. Comme nous avions une dizaine d'images de l'amas, nous avons sélectionné les
3 ou 4 meilleures que nous avons mesurées puis nous avons fait une moyenne. Les conditions
atmosphériques de la nuit du 23 octobre n'ayant pas permis de mesurer Ml5, il a fallu utiliser NGC
1662, un amas ouvert au centre duquel nous avons mesuré 5 étoiles. Nous avons calibré cet amas la
nuit suivante où nous avons pu observer M15 simultanément. Le faible nombre d'étoiles a été
compensé par le calcul de la moyenne sur 15 images.
b) Calcul de l'échelle et de l'orientation du CCD à l'aide d'un amas de calibration
A ce stade de la réduction, nous possédons :
- une série de mesures de Phobos et Deimos représentant leurs positions en X et en Y sur la
matrice CCD.
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Dates
Nb.
stars
Nb.
ima.
O" X
(")
o-y
(")
Orientation
(degrees)
September 19 22 3 0.047 0.033 101.49
September 21 23 3 0.051 0.043 89.74
September 24 22 3 0.042 0.035 93.99
September 25 40 2 0.057 0.039 91.76
October 20 19 10 0.027 0.034 90.05
October 21 18 5 • 0.054 0.053 152.24
October 22 48 4 0.049 0.040 88.89
October 23 48 0.047 0.040 1CT»COCOCO
October 24 23 1 0.060 0.029 89.80
October 30 26 7 0.039 0.030 84.29
October 31 27 4 0.052 0.039 84.33
November 25 29 3 0.035 0.041 171.67
November 26 27 1 0.044 0.038 171.65
Résultats de la calibration du champ avec l'amas M15 (orientation, précision)
Table n° 12
In X-scale In Y-scale Orientation
Dates (10 3(")/<" ) ) ( radian )
September -0.31 -1.16 +0.00538
19 -> 26 + 0.02 + 0.02 +0.00009
October -0.33 -0.97 . +0.00264
20 -> 24 + 0.02 + 0.01 +0.00010
October -0.70 -1.24 +0.00376
30 -> 31 + 0.03 + 0.03 +0.00010
November -0.47 -0.79 +0.00376
25 -> 26 + 0.03 + 0.03 + 0.00020
O-C Maximum oo 0 " . 2 0
effect
Corrections d'échelle et d'orientation pour les quatre missions d observation
Table n° 13
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- un fichier de positions d'étoiles de M15 exprimé en pixel CCD (en effet les coordonnées
de chaque étoile sont représentées par des moyennes de plusieurs mesures sur différentes images et non
par les coordonnées absolues sur la matrice)
- un catalogue de M15 (Aurière et Cordoni, 1983) où les positions sont données par rapport
au centre dans le repère 1950 (asc. droite 1950 = 21 h 27m 33s, déclinaison 1950 = +11° 56' 48").
Il est nécessaire dans un premier temps de corriger le catalogue de la réfraction
atmosphérique pour connaître les positions apparentes des étoiles. Les mouvements propres n'étant
pas connus, nous n’en avons pas tenu compte. La bande passante étant relativement étroite (0.2
micron), et la réfraction variant peu dans le proche infrarouge (0.8 micron), nous n'avons pas tenu
compte de la couleur des étoiles. Nous avons ensuite ajusté une bijection entre les positions dans le
repère du CCD et celles sur la sphère céleste. Vue l'étroitesse du champ, nous avons considéré que
l'ajustement d'un polynôme de degré 1 était suffisant :
/ A(a) cos(5) = Ax + B y + C
^ A(5) = A' x + B' y + C'
C et C' représentent les coordonnées du centre théorique du CCD et elles sont calculées en
utilisant la moyenne des positions des étoiles mesurées. Finalement, cet ajustement revient à calculer
une échelle en X et en Y et une orientation. L'ajustement a été fait avec une méthode de moindres
carrés et les étoiles ayant des résidus supérieurs à trois fois l'écart-type ont été supprimées. On a fait
un ajustement par nuit d'observation, les tables 12 et 13 donnent les écarts-types et l’orientation de ces
ajustements. On remarque que l'ajustement est beaucoup moins précis en X qu'en Y, cela provient du
fait que les pixels sont rectangulaires ; de plus la résolution spatiale du CCD n'est pas isotrope : en
effet les colonnes sont séparées par un isolant alors que les lignes ne le sont que par des barrières de
potentiel. La diaphonie n'est donc pas identique sur l'axe X et sur l'axe Y. Comme il n'était pas
question de tourner la caméra CCD pendant l'observation, on a dû se contenter de cet effet ; on peut
d'ailleurs noter que le bruit de mesure peut parfois être prépondérant sur ce défaut. Malgré tout, la
précision de la mesure d'une étoile individuelle est de 0.04 à 0.05 seconde d'arc, cette valeur est
excellente compte tenu de la magnitude des objets mesurés (> 14). Des temps de pose supérieurs ou un
télescope de plus grand diamètre auraient sûrement amélioré ces résultats. On obtient la même
précision qu'avec les plaques photographiques, ce qui est étonnant compte tenu de la taille du pixel qui
est nettement supérieure à celle du grain d'une plaque photographique ; la réponse à cette énigme réside
dans le faible bruit de mesure des cibles CCD.
On possède donc maintenant les coefficients du polynôme (ou "constantes de cible")
permettant de passer des coordonnées du CCD à celles de la sphère céleste. Les positions calculées des
satellites seront bien sûr apparentes et il faudra cette fois-ci calculer les corrections de réfraction pour
avoir les positions réelles.
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loin de Mars tout comme l'ensemble des amas globulaires calibrés astrométriquement. L'intérêt de
mesurer la direction des traînées est de s'affranchir du mauvais alignement de l’axe horaire du télescope
ou d’une erreur d’orientation du catalogue de l'amas. Pour que cette méthode soit valable il faut
s'assurer que l'échelle ne varie pas lorsque l’on observe deux objets éloignés, en d’autres mots que la
longueur focale soit constante. Nous avons donc lancé une campagne de mesures de la position de
mise au point pour des objets situés à divers angles horaires et déclinaisons.
4) Discussion des résultats
a) Les données
Durant la campagne Phobos 1988, nous avons eu 13 nuits claires au télescope de 1 mètre
du Pic du Midi, soit plus de 900 images des satellites. Pour chaque nuit d’observation nous avons une
vingtaine d'images de calibration représentant Ml5 et des défilements de Mars. Les conditions
d'observation étant variables (distance de Mars à la Terre, angle horaire de l'observation, configuration
du télescope,etc...), nous avons regroupé les observations en quatre ensembles représentant quatre
missions différentes.
J'ai effectué une réduction par nuit en utilisant l'amas M15. Les conditions atmosphériques
n'ayant pas permis d'observer M15 la nuit du 23 octobre 1988, j'ai utilisé l'amas NGC 1662 comme
référence. Pour obtenir un catalogue astrométrique de NGC 1662, je l'ai mesuré la nuit suivante en
même temps que M15.
Cinquante des 900 observations ont été rejetées pour diverses raisons :
- images "traînées" à cause d'un mauvais suivi du télescope ;
- impossibilité de détecter des satellites trop proches de la planète ;
- images déformées par la turbulence atmosphérique,etc....
b) Comparaison à la théorie
Nous disposions donc d'un ensemble de positions relatives entre Phobos et Deimos dans un
repère astrométrique 1950.0. Nous utiliserons les notations habituelles des coordonnées tangentielles :
axe X parallèle à l'équateur 1950.0 dirigé vers 1' est et axe Y perpendiculaire à X dans le sens direct.
Ces données brutes ont été comparées aux éphémérides des satellites tirées des théories ESAPHO et
ESADEI que M. Chapront-Touzé a développées au Bureau des Longitudes. Les théories du
mouvement ont été ajustées en utilisant l'ensemble des observations spatiales et terrestres (dont celles
du Pic du Midi) disponibles.
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Graphe des 0-C de la projection selon X des distances entre Phobos et Deimos (en seconde de degré)
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Figure n° 22
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Graphe des 0-C de la projection selon Y des distances entre Phobos et Deimos (en seconde de degré)
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Figure n° 23
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Figure n° 24
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I) Les résultats bruts
Les figures 22, 23 et 24 montrent les O-C en coordonnées tangentielles selon X, Y et la
distance D, chaque paquet de points représentant une nuit d’observation (on a effectué 3 réductions
différentes). La première réduction ne détermine pas a priori d'erreur systématique et l’écart-type des O-
C est de 0.17 seconde de degré en X, de 0.27 en Y et de 0.15 en D. La grande différence entre les O-C
en X et en Y est le résultat de plusieurs défauts mais il est difficile de déterminer leur importance
réciproque. Cependant, si on étudie de près une nuit d’observation, on constate que le bruit de mesure
est de l'ordre de 0.04 seconde de degré. La conclusion est simple : notre réduction comporte des erreurs
systématiques. Nous allons donc passer en revue les phénomènes qui peuvent fausser les mesures et
essayer de quantifier leur importance en suivant un ordre logique allant de l'amas de calibration
jusqu'aux positions réduites.
i) Influence d'une erreur de catalogue
La différence de précision en X et en Y peut faire douter de la qualité du catalogue de M15,
en laissant supposer qu'il y a une erreur d'échelle en Y. Pour vérifier cette hypothèse, examinons les
résultats de la nuit du 22 octobre 1988 (figures 25, 26 et 27) : on possède 124 positions, ce qui
permet de voir l'évolution des O-C en fonction de la distance en Y. On peut donc conclure que si il y a
une erreur de catalogue, elle n'est pas la seule à biaiser nos mesures.
L'examen du diagramme des O-C en distance est intéressant car les variations y sont
beaucoup moins importantes que pour les diagrammes en X et Y. On peut penser que ce phénomène
est dû à une rotation générale du champ, les erreurs d'échelle en X et en Y seraient alors identiques. La
variation de distance observée reste inexplicable lorsqu'on regarde le diagramme des distances calculées.
On peut conclure de cette étude qu'il y a sûrement une erreur de rotation mais qu’il y a un
phénomène secondaire inexplicable par des corrections d'échelle et d'orientation.
ii) Influence de la réfraction
En suivant notre cheminement logique des satellites au CCD, il faut étudier les défauts
induits par la réfraction atmosphérique. Lors de la réduction, nous avons corrigé nos observations de la
réfraction différentielle, mais, vue la faible distance des satellites, ces corrections n'ont pas dépassé
quelques centièmes de seconde d'arc. Les corrections de réfraction ne sont donc pas responsables de
l'importance de l'écart type des O-C.
Les aberrations chromatiques peuvent induire des défauts importants si les objets n'ont pas
la même couleur ; un biais systématique avait ainsi été trouvé pour les observations astrométriques de
Triton par rapport à Neptune (Harris, 1984). Pour éliminer ce genre de problème, nous avons utilisé
un filtre RG 695 qui, combiné avec la réponse spectrale du CCD THX 7852, donne une longueur
d'onde efficace de 800 nm avec une largeur de 200 nm. Les variations de la réfraction étant plus faibles
dans le proche infrarouge que dans le visible, on peut pratiquement affirmer que nos observations sont
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monochromatiques. Pour clore ce chapitre, on peut ajouter que, de toute façon les satellites Phobos et
Deimos ayant la même couleur, il ne peut pas y avoir d'aberration chromatique.
iii) Influence des flexions du télescope
Le CCD étant monté au foyer Cassegrain direct du télescope de 1 mètre du Pic du Midi, les
flexions de la bonnette sont négligeables ; en revanche, nous avions des doutes sur la rigidité du
support du miroir secondaire. La caméra CCD étant montée sur un chariot pour la mise au point, nous
avons mesuré sa position lors de l'observation d'étoiles couvrant diverses positions du télescope en
angle horaire et en déclinaison. Les cercles du télescope étant de faible précision, il était impossible de
mesurer des positions absolues. Je me suis donc contenté d'ajuster une fonction sur la distance de mise
au point dépendant de la hauteur et de l'angle horaire du télescope. Les résultats montrent que la
distance de mise au point ne dépend pratiquement que de la hauteur du télescope, avec une amplitude de
3 millimètres au foyer soit l/10ème de millimètre au niveau du miroir secondaire. La conclusion de
ces mesures est qu'il est impératif de mesurer l'amas lorsque le télescope est dans la même position
que lors de l’observation et si ce n'est pas possible, d'observer l'amas à la même hauteur. Par chance,
M15 passant au méridien avant Mars, il suffisait de l’observer avant les satellites.
iv) Influence du mauvais alignement du télescope
Le télescope de 1 mètre du Pic du Midi est réputé être mal mis en station. Nous avons donc
suivi des étoiles pendant plusieurs minutes et observé leur déviation. Nous avons mesuré des défauts
sur plusieurs angles horaires et plusieurs déclinaisons, mais les mesures sont difficiles à interpréter car
elles sont biaisées par les flexions du support du miroir secondaire. En effet, en supposant que le
miroir secondaire ne s'affaisse pas uniformément de 0.1 millimètre (mesure de mise au point) mais de
0.15 mm d'un côté du miroir et de 0.05 de l'autre, l'erreur finale au niveau du CCD serait de 3 minutes
de degré. Nos mesures nous laissent penser que l'erreur de mise en station est inférieure à 0,1 degré en
azimut. Comme pour les flexions, la mesure de l’amas au même angle horaire que lors de la mesure de
position des satellites semble la seule méthode pour limiter ces défauts. Mars et Ml5 ayant des
déclinaisons faibles (respectivement 0° et 12°), les défauts de positionnement en azimut de l'axe horaire
ne sont pas trop pénalisants.
v) Influence des défauts d'optique
L'astigmatisme et surtout la coma sont des défauts qui perturbent les mesures
astrométriques. Heureusement, les images de surfaces planétaires à haute résolution que nous avons
obtenues nous permettent de penser que les défauts sont inférieurs au l/10ème de seconde d'arc sur le
télescope de 1 mètre du Pic du Midi.
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TU 1. DAT 12-4 Pt» Hov= 0.000 M«x= O. *2 nlm-O.43 »l »»i« n ÇT~~
Réduction N°1
(pas de correction)
Réduction N°2
(avec correction d'échelle
et d'orientation par nuit
d'observation)
TX2. DAT 12 4 Pt» Ho»»= 0.0*0 M«x=0.22 nin=-0.2S »igncO.M7
20ti iln 22h 3S«
T KO. DAT 12-4 Pt» Hw 0.1-40 M«x=Q.37 nin=-0.27 » i »rx»= Q. OCO
Réduction N°3
(avec correction d'échelle
et d’orientation par mission
d'observation)
22ti 3Sn
Graphe des 0-C des projections sur l'axe X des distances entre Phobos et Deimos (en seconde de degré)
Chaque point représente une observation, nuit du 22 octobre 1988 (124 positions).
Figure n° 26
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TYI.DAT 12-* Pt.
Réduction N°1
(pas de correction)
20H lin 3Sn
Réduction N°2
(avec correction d'échelle
et d'orientation par nuit
d'observation)
TV2.DAT 124 Pt» Hovf -0.0-41 M«x=Q. 30 m irv=-0.2<£ »i«n«=0.0?^
Réduction N°3
(avec correction d'échelle
et d'orientation par mission
d’observation)
TY3.DAT 12-4 Pt» Moy= -0.015 M«x=0. -43 r»in=-0.34 si9^«=0. 130
Graphe des 0-C des projections sur l'axe Y des distances entre Phobos et Deimos (en seconde de degré)
Chaque point représente une observation, nuit du 22 octobre 1988 (124 positions).
Figure n° 26
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Réduction N°1
(pas de correction)
TOI. DAT 12H Pt» No^ -O.J?8 KaxiO. 1G nina-O.E3 m i
Réduction N°2
(avec correction d'échelle
et d'orientation par nuit
d'observation)
TD2.DAT 12H Pt» Hovp -0.017 M»x=0.2<£ n irv=-0.2M «igw-0.079
2 OH lin 22H 3Sn
Réduction N°3
(avec correction d’échelle
et d'orientation par mission
d'observation)
T 03. DAT 12 H Pt» Moy= O. OS2 H»x=0.2<£ «in=-0.20 iljtn-Q.OOS
2OH lin 22H 3S«
Graphe des 0-C des distances entre Phobos et Deimos (en seconde de degré)
Chaque point représente une observation, nuit du 22 octobre 1988 (124 positions).
Figure n° 26
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vi) Influence du mode de fonctionnement du CCD
Comme nous l'avons vu dans le chapitre II, la matrice CCD n'a pas une résolution spatiale
identique selon les colonnes et les lignes ; les problèmes de diaphonie ont également la même
dissymétrie. Les mesures de M15 mettent en évidence ce phénomène (table 12). Il faut bien sûr tenir
compte de l'orientation du télescope, et on s’aperçoit alors que les mesures en Y (dans le repère du
CCD) sont toujours moins bonnes qu'en X. L'axe Y correspondant au sens du transfert, c'est dans ce
sens que les problèmes de diaphonie sont les plus grands. La faible largeur de la zone sensible en Y
peut également nuire à la précision des mesures selon cet axe.
De toute façon, ces défauts ne peuvent qu'augmenter l’écart type des O-C sans créer de biais
systématique. En revanche, le défaut de traînage peut induire de tels biais. Il se produit lorsque l'on a
une zone de la cible fortement éclairée, certains des électrons n’étant pas transférés et polluant les
pixels suivants. Le résultat est un décalage du photocentre dans l'axe des transferts. Pour éviter ce
phénomène, nous avons toujours essayé de maintenir Mars en dehors de l'image et, lorsque ce n'était
pas possible, de faire en sorte que les pixels correspondant aux satellites soient lus avant les pixels
saturés par Mars. Ce phénomène n'a donc pas influencé nos mesures : il aurait créé un décalage
constant dans les O-C mais ce n'est pas ce que nous constatons.
vii) Influence du procédé de réduction
Il est difficile de mettre en cause le mode de calcul du photocentre des satellites, le bruit de
mesure étant excellent (souvent égal à 0.04 seconde d'arc), et la calibration de M15 nous donnant de
bonnes raisons d’avoir confiance en nos algorithmes.
viii) Conclusion
Nous avons mis en évidence beaucoup de défauts possibles sans qu'il puisse y avoir de
modélisation fiable. La meilleure solution consiste donc à essayer de les supprimer ou au mieux de les
atténuer. Nous y sommes parvenus dans la limite de nos moyens de l'époque, mais il est probable que
la modification du télescope voire l'utilisation d’un télescope astrométrique (comme le télescope Strand
de Flagstaff) pourrait supprimer la plupart des défauts. La construction de nouveaux catalogues
d'étoiles à champ réduit et à haute précision astrométrique permettrait alors d'atteindre la précision de
mesure limite qui se situe autour de 0.04 seconde d'arc. On peut également penser qu'une optique très
peu diffusante permettant des temps de pose plus importants pourrait améliorer encore cette précision
en augmentant le rapport signal/bruit.
II) Les résultats corrigés
Devant la complexité des phénomènes mis en jeu lors de la réduction, nous avons décidé
d’ajuster une erreur d'échelle en X et en Y et une erreur de rotation sur l'ensemble des mesures. Nous
avons fait deux séries d'ajustement : une en ajustant un jeu de paramètres par nuit d'observation et une
autre en n'ajustant qu'une série de paramètres par mission d'observation.
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i) Ajustement d'une erreur d'échelle et d'orientation par nuit
d’observation : la table 13 donne les résultats obtenus par cette méthode. L'écart type des O-C est
ramené à 0.08 seconde d'arc sur l'axe des X et à 0.11 seconde d’arc sur l'axe des Y. On se rapproche de
la précision de mesure (0.04 seconde d'arc), cependant des erreurs systématiques sont encore présentes
comme on peut le voir sur les O-C de la nuit du 22 octobre 1988 (figures 25, 26 et 27). Certes, les
erreurs d'orientation et d'échelle existent, mais elles ne sont pas seules et il semble actuellement
impossible de modéliser les autres.
ii) Ajustement d'une erreur d’échelle et d'orientation par mission
d'observation : comme le nombre d'observations est faible pour certaines nuits et que de toute façon
les corrections d’échelle et d’orientation ne peuvent pas suffire à corriger complètement les mesures,
nous avons décidé de calculer ces corrections pour chaque mission d'observation. Les observations se
regroupent en quatre missions, les résultats des O-C sont donnés dans les figures 22, 23 et 24. Les
résultats sont évidemment moins bons que pour la correction précédente, cependant on conserve un
écart-type de 0.1 seconde de degré en distance.
Les résultats de la table 13 donnent les corrections pour les quatre missions. On remarque
une certaine régularité dans les corrections : ceci peut s'expliquer par une erreur de catalogue ou par des
flexions identiques du télescope, les positions relatives de Mars et de M15 étant restées à peu près
constantes durant la campagne d'observation. La plus grande correction d'échelle en Y explique bien
l'allure des O-C et cette erreur provient sûrement du catalogue astrométrique de Ml5. Ces résultats
prouvent donc qu’il y a des termes constants dans les corrections d'échelle et d'orientation mais que
certains phénomènes introduisent des biais systématiques difficiles à corriger.
iii) Conclusion
Les deux séries de corrections amélioraient considérablement la qualité des mesures, mais il
restait cependant à savoir si on pouvait donner une preuve de leur réalité physique. M. Chapront-Touzé
a réajusté les paramètres orbitaux de Phobos et de Deimos et a étudié l’influence de la méthode de
réduction sur ceux-ci. La sonde spatiale Phobos ayant réalisé pratiquement en même temps que moi
une trentaine d’images de Phobos avec une excellente résolution spatiale, mes mesures n'ont eu qu'un
faible poids dans l'ajustement des paramètres orbitaux du satellite Phobos. En revanche, comme la
sonde n'a pas fait d'image de Deimos, mes observations ont été fondamentales dans l'ajustement des
paramètres orbitaux de Deimos.
La table 14 donne les résultats obtenus : on constate que certains paramètres restent
stables avec les différentes réductions comme le terme de l'accélération séculaire de Deimos ainsi que la
longitude moyenne du périastre. En revanche, pour l'inclinaison et la longitude moyenne du noeud, des
valeurs différentes ont été trouvées lors de l'ajustement des différents types de données. Une conclusion
de ces faits est qu'il reste une erreur dans l'orientation du CCD et que cette erreur est sûrement variable
8 1
au cours des observations. Les corrections d’échelles sont évidemment biaisées par cette variabilité de
l'orientation mais elles sont réelles, surtout selon l'axe Y.
A A u h r E
Ajustement 1
erreur
258.1100
0.0026
0.32
0.59
58.27
6.37
159.39
0.11
0.015550
0.000023
0.000226
0.000027
Ajustement 2
erreur
258.1085
0.0024
-3.27
0.41
69.27
7.31
159.63
0.10
0.015574
0.000020
0.000193
0.000023
Ajustement 3
erreur
258.1118
0.0023
-3.68
0.38
67.43
5.61
158.97
0.09
0.015513
0.000019
0.000242
0.000023
h longitude moyenne; X: accélération séculaire
h: longitude moyenne du noeud; co: longitude moyenne du périastre
Ajustement des paramètres orbitaux de Deimos
Ajustement 1 : toutes observations hormis celles du présent travail ;
Ajustement 2 : toutes observations plus les observations "réduction 1" (brutes) du présent travail ;
Ajustement 3 : toutes observations plus les observations "réduction 3" du présent travail.
Table n° 14
5) Conclusion de la campagne de 1988
On peut tirer plusieurs conclusions de cette campagne d'observation :
- La méthode de réduction donne de bons résultats comparables aux meilleures
observations photographiques.
- On peut penser égaler voire surpasser légèrement la précision de la technique
photographique (0.1 seconde de degré) en utilisant des catalogues astrométriques très précis lors des
calibrations.
- L'utilisation d'un télescope astrométrique pourrait permettre d'atteindre la précision
ultime de la méthode qui se situe aux alentours de 0.04 seconde de degré.
- Le grand nombre de positions obtenu avec cette méthode est suffisant pour améliorer
de façon sensible notre connaissance sur la dynamique des satellites naturels des planètes.
6) Campagne Mars 1990
L'opposition de Mars en 1990 était beaucoup moins favorable que celle de 1988 et il n’y
avait pas de sonde spatiale prévue en direction de la planète. J'ai tout de même réalisé plus de 800
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images de Phobos et Deimos. Les conditions d’observation étaient identiques à celles de 1988 mais j'ai
cependant effectué quelques corrections en tenant compte de mon expérience de 1988 :
- Les temps de pose ont été allongés de façon à augmenter le rapport signal sur bruit
(10 secondes au lieu de 3).
- J’ai bloqué l'entraînement du télescope entre chaque série d'observation (18 images)
afin de calculer la rotation du CCD.
Les dernières mesures ayant eu lieu en janvier 1991, les résultats n'ont pas encore été
dépouillés, mais on peut cependant être assuré qu'ils seront au moins aussi bons que ceux de 1988.
C) CAMPAGNES JUPITER
1) Introduction
Le succès de la campagne Phobos 1988 nous a encouragés à réaliser d'autres
campagnes, en particulier pour les satellites intérieurs à l'orbite de Io. Il y a principalement Amalthée
(mv=14.1) qui a été découvert en 1892 par Bamard, et dont le mouvement est assez bien connu. Mais
il y a également Thébé (mv=16) découvert par la sonde Voyager, qui est observable de la Terre. Seules
quelques observations ont été réalisées depuis la terre avec le télescope astrométrique de Flagstaff
(Pascu et Seidelman, 1981), et avec le télescope de 5m du Mont Palomar (Jewit et al, 1981). J’ai
réussi de nombreuses observations de ce satellite (voir chapitre IV). Les observations ont posé des
problèmes nouveaux par rapport aux satellites de Mars : cette fois-ci on n'a qu'un objet à mesurer, il
est donc nécessaire d'avoir la position du satellite par rapport à la planète.
2) Références astrométriques
A part cas exceptionnel, il n'y a pas d'objet de magnitude équivalente à Thébé dans le
champ d'observation, une étoile est parfois visible mais la précision astrométrique d'une étoile de
magnitude 16 est bien trop faible par rapport à la qualité attendue de nos observations.
Le satellite Amalthée (mv = 14.1) semble être un bon candidat pour servir de repère
astrométrique, mais sa plus faible distance à Jupiter fait que les fenêtres d'observation d'Amalthée sont
très courtes (1 heure) et que finalement il n'y a pas beaucoup d'occasions d'avoir les deux satellites en
même temps en élongation du même coté de la planète. On peut d'ailleurs remarquer que l'on a les
mêmes contraintes pour les observations spatiales, les seules positions astrométriques de haute
précision dont nous disposons ayant été prises en quelques minutes par Voyager lorsqu'il avait les
deux objets dans son champ de vision. Ce satellite n'est donc pas un bon candidat de repère
astrométrique.
Evidemment, lorsque l'on parle de Jupiter on pense aux satellites galiléens : ils sont quatre
et passent souvent devant la planète, malheureusement avec une magnitude moyenne de 5. La
précision des mesures de Phobos et Deimos venait principalement de ce que l'on ne mesurait pas le
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centre de la planète car l'image de celle ci était saturée, or les images des satellites galiléens sont
fortement saturées lorsqu'on observe simultanément Thébé ou Amalthée. L'intérêt des satellites
galiléens est que l'on dispose d'éphémérides de grande précision. Contraints, nous avons donc choisi
cette méthode.
3) Calcul du photocentre d'un satellite galiléen
a) Aspect de l'image saturée
L'image 1 (chapitre II) montre bien l'aspect d'une image saturée : un traitement pour
rehausser les contrastes (image 16 et figure 28) montre les variations rapides du fond de ciel. L'image
est constituée par un plateau saturé de 4 secondes d'arc de diamètre puis d'un bord très franc qui
s'adoucit lorsque l'on s'éloigne du centre. On distingue très bien sur l'image traitée les figures de
diffraction créées par le support du miroir secondaire. La direction de ces aigrettes est parfois utilisée,
en particulier pour mesurer le centre des objets saturés sur des plaques photographiques provenant d’un
télescope de Schmidt. Ces aigrettes restent faibles malgré tout et la précision de mesure est médiocre
pour nos types d'observation.
Il est intéressant de regarder plus en détail ce qui se passe lorsque l'image est saturée car on
sait que, malgré le système anti-ébouissement, il y a des problèmes de tramage lorsque les puits de
potentiels sont pleins. Effectivement, on constate un allongement de l'image qui semble être de un
pixel. Le pixel suivant une zone saturée est donc perturbé, bien que l'on ait un système anti
éblouissement. Une explication possible de ce phénomène est que certains électrons sont piégés en
dehors du puits de potentiel et sont ensuite relâchés dans les pixels suivants. En effet, la partie
évidente de ce défaut concerne la zone saturée, mais si on regarde de plus près, c’est l'ensemble de
l’image qui est traîné. Il est donc évident que l'utilisation de n'importe quel algorithme de centrage sera
biaisée par ce phénomène.
Image traitée par masque flou de Thébé, Io et Ganymède
Image n° 16
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Profil d'une ligne de l'image
Figure n° 28
b) Algorithme de centrage
I) Ajustement de gaussiennes
La première idée consiste à éliminer cette zone perturbée : c'est relativement facile car sa
largeur est définie par le diamètre de la zone saturée. Cela revient à mettre des zéros dans cette zone et
la méthode du centre de gravité est donc à proscrire. Contrairement au cas des satellites de Mars qui
avaient un faible rapport signal/bruit, il est ici possible d'ajuster des surfaces mathématiques. La
suppression d'une partie de l'image pose cependant bien des problèmes. La suppression arbitraire d'une
partie de l'image se fait évidemment au pixel près, les défauts créés peuvent atteindre 0.5 seconde d'arc
ce qui est inacceptable.
Un deuxième problème est posé par la forme de l'image du satellite qui n'est pas de
révolution : l'ajustement de surface mathématique pose donc de graves problèmes. J'ai essayé d'ajuster
un cercle sur une isophote de l'image qui n'est pas trop perturbée : cela a été également un échec à
cause de l'élimination arbitraire d'une partie de l'image.
II) Ajustement visuel d'un cercle
Finalement, je suis revenu à la méthode visuelle qui consiste à ajuster un cercle sur
l'image. J'ai indu cette fonction dans le logiciel ASTROL. Dans un premier temps, le programme
calcule une surface de fond puis un centre de gravité comme cela est décrit dans le chapitre concernant
la campagne Phobos 1988. Le logiciel ASTROL donne le nombre de pixels au dessus du seuil de
détection et affiche un cercle de surface équivalente que l'on peut déplacer avec les touches du clavier.
J'ai fait plusieurs tests et je pense que la précision de mesure est de l'ordre du quart d'un pixel soit
inférieure à 0.1 seconde de degré. Ce n'est pas extraordinaire mais je pense qu'aucune autre méthode ne
peut mieux faire. De plus, lors de la réduction, l'oeil peut faire la part entre un mauvais suivi du
télescope, une bouffée de turbulence atmosphérique et le traînage de l'image.
III) Conclusion
La saturation des images des satellites galiléens est un problème épineux qui n'est pas
résolu complètement ; en effet le rapport signal/bruit de ces objets devrait permettre d'atteindre la
précision des meilleures observations astrométriques CCD qui est de l'ordre de 0.01 seconde de degré
pour les mesures des mouvements propres d'étoiles. La surexposition est donc à éviter : la seule
solution est de revenir aux techniques de Filtre local comme l'a fait Pascu pour ses observations
photographiques des satellites de Mars (Pascu, 1977). Pour éviter tous les problèmes de diffusion de la
lumière et garder toute la précision des mesures il faudrait déposer une mince couche métallique de
densité 3 sur une partie de la zone sensible du CCD. Au lieu d'avoir 11 magnitudes de différence entre
Thébé et un satellite galiléen il n’en resterait que 3,5 et la dynamique du CCD serait alors capable
d'obtenir des images non saturées des deux objets.
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3) Calibration astrométrique de la matrice CCD
a) Méthode des amas
La calibration astrométrique de la cible CCD n’a pas posé de problème particulier. En effet
on est placé devant le même problème que pour les satellites de Mars : il n’y a pas d'objets assez
nombreux dans le champ pour réaliser une calibration astrométrique correcte. Evidemment, cette fois-
ci, on sonde le ciel jusqu’à la magnitude 16, mais les étoiles de cette grandeur sont très mal connues
astrométriquement. J'ai donc utilisé de nouveau les centres de M15 et de M3 qui possèdent un
catalogue astrométrique acceptable.
b) Méthode des satellites galiléens
Les quatre satellites galiléens m’ont permis parfois de faire de bonnes calibrations.
Certaines nuits, en plus du satellite nécessaire à la calibration du champ, il y en avait un second : la
tentation était donc grande de les utiliser pour calibrer l’échelle et l'orientation du champ. L'intérêt
évident de la méthode est que l'on met de côté tous les problèmes de flexions du télescope et d’erreurs
de catalogue qui avaient tant perturbés les mesures des satellites de Mars. La précision des éphémérides
des satellites galiléens étant de l’ordre de 0.01 seconde de degré, ils peuvent constituer d'excellentes
références astrométriques.
Le problème est qu'il n'y a que deux satellites et que ce n'est pas suffisant pour calibrer un
champ. Déplacer le télescope afin d'obtenir plusieurs positions n'est pas une solution car finalement
on ne calibre le champ que selon l'axe qui joint les deux satellites. Heureusement, ils ont un
mouvement relatif et si on les observe suffisamment longtemps, on peut calibrer plusieurs directions
du CCD, et donc, si ces directions sont bien distinctes, l'ensemble du champ. Cette méthode s'est
révélée très efficace et je l'ai choisie systématiquement lorsque cela était possible.
4) Conclusion
Nous avons mesuré environ 800 positions de Thébé par rapport à un satellite galiléen ; la
calibration du champ en utilisant deux satellites galiléens est très efficace et permet de s'affranchir des
nombreux problèmes liés aux flexions et à la mauvaise mise en station du télescope ainsi que des
erreurs des catalogues astrométriques. La précision des mesures est complètement dominée par la
détermination du centre des images saturées des satellites galiléens et l'avenir de ces observations passe
par l'utilisation de filtre métallique directement posé sur le CCD. Je pense que l'on sera alors limité
seulement par la précision de mesure de Thébé qui est 0.05 seconde de degré.
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D) CAMPAGNES SATURNE
1) Les cinq satellites intérieurs de Saturne
La faible taille du CCD THX 7852 impose de choisir des satellites ayant des orbites
proches. Les cinq satellites intérieurs de Saturne ont cette propriété : on peut en effet parfois les
observer en même temps. Tous les satellites n'ont pas le même intérêt scientifique. Mimas est
certainement le plus mal connu car il est le plus difficile à observer. Les positions anciennes montrent
qu'il y a très peu de mesures en dehors des périodes où la Terre passe par le plan des anneaux. C'est la
proximité des anneaux qui engendre cette difficulté d'observation. L'anti-éblouissement de la cible
CCD m'a permis d'observer Mimas même dans des conditions très difficiles (agitation moyenne de
l'atmosphère de 2 secondes de degré), la luminosité relative (mv =11) étant responsable de ce fait La
réputation d'objet difficile à observer est je pense non fondée. Les travaux de A. Vienne (Thèse, 1991)
ont mis en valeur plusieurs problèmes intéressants concernant la dynamique du mouvement de Mimas.
L'accélération séculaire de Mimas est encore controversée car elle pourrait être noyée dans des termes à
longues périodes. La résonance Téthys-Mimas est également un problème intéressant. J'ai donc
observé en priorité les élongations communes des deux satellites, les autres satellites permettant de
calculer l'échelle et l'orientation du CCD.
L'ajustement des positions à la théorie n'est pas encore fait et il sera l'occasion d’une
collaboration avec A. Vienne.
2) Les satellites situés aux points de Lagrange de Téthys et Dioné
Les satellites Hélène et Calypso sont situés respectivement à un point de Lagrange de
Dioné et de Téthys et ils ont fait l'objet de la construction d'une théorie dynamique de leur mouvement
par P. Oberti (Thèse, 1989). Il m'avait demandé de réaliser quelques observations de ces satellites ; leur
très faible luminosité (mv = 20) n'a permis de réaliser que quelques images qui n'ont pas encore été
réduites. Une mission sur le télescope Bemad Lyot n'a pas permis de les observer car le CCD utilisé
n’avait pas de système anti-éblouissement.
E) CAMPAGNES URANUS
Les premiers essais de la caméra CCD du télescope de 1 mètre du Pic du Midi ont été
réalisés sur les satellites dUranus. Dès les premières images, on a détecté facilement Miranda qui est
un satellite réputé difficile à observer. La proximité de la rencontre de Voyager alliée aux éphémérides
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de bonne précision tirées de la théorie dynamique du mouvement des satellites dTJranus de J. Laskar
(1987) n’ont pas suscité de grande campagne d'observation. Cependant à l'occasion des oppositions des
planètes trans-joviennes des étés de 1988 à 1990 j'ai obtenu 300 images des 5 satellites dTJranus.
La présence de 5 objets de taille semblable est intéressante car on peut ajuster l'échelle et
l'orientation de la matrice CCD à l'aide de l'ensemble des images de la nuit. Ceci est possible si les
théories des satellites ont la même précision, ce qui est le cas pour la théorie de J. Laskar (Laskar,
1978 et 1986). Lorsque ce n'est pas cas, comme lors des mesures de Pascu en 1981 (Pascu et al,
1987), il faut ajuster les paramètres de réduction sur les satellites les mieux connus et calculer ensuite
la position des autres. C'est ce qu'ils ont fait pour réduire les positions de Miranda, le satellite le plus
proche d'Uranus qui avait alors des éphémérides imprécises ; ils voulaient en particulier mettre en
évidence l'accélération séculaire de ce satellite.
Je vais continuer à faire quelques séries d'observations des satellites d’Uranus car le passage
de la sonde Voyager va bientôt être suffisamment ancien pour que de nouvelles observations terrestres
aient un poids important lors de l'ajustement de la théorie.
F) CAMPAGNES NEPTUNE ET PLUTON
La rencontre de Voyager avec la planète Neptune en 1989 a été l'occasion d'une campagne
intensive d’observation. En effet, bien avant la rencontre, la sonde avait déjà découvert un nouveau
satellite : Protéus (mv = 20). Le demi grand-axe de l'orbite était égal au tiers de celui de Triton. Il était
donc détectable en utilisant un long temps de pose ; le mouvement propre de la planète étant
important j'ai dû me contenter de poses de 5 minutes. Ce temps de pose paraît long mais j'avais
utilisé un filtre interférentiel pour atténuer la différence de magnitude entre Neptune et le satellite. Les
images ont ensuite été recentrées par rapport à Neptune puis additionnées. Sur l'image n° 17 on voit
Neptune comme une tache de révolution alors que les étoiles ont laissé des traînées; on remarque aussi
Triton qui a suivi Neptune. Le satellite Protéus devrait laisser le même type de signature mais il est
malheureusement inobservable sans doute à cause de la mauvaise qualité des images durant la mission.
En effet, Neptune était toujours très bas sur l'horizon ce qui ne favorise pas la qualité d'image.
Malgré cela, je possède une série importante d’images de Triton qui feront l'objet d'une
réduction pour la comparaison avec la nouvelle théorie développée par Jacobson au Jet Propulsion
Laboratory (Jacobson, 1990).
Durant la même mission, j'ai observé Pluton dans l'espoir de mettre en évidence Charon.
Cette campagne s'est soldée par un échec. En effet, le faible écartement des deux objets impose une
qualité d'image exceptionnelle afin de les séparer. J'ai fait plusieurs simulations numériques pour tester
ma méthode de détection. La différence de 1.6 magnitude entre les deux objets impose que la qualité
des images soit de 0.5 seconde de degré.
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Image composite de Neptune et Triton (télescope Bernard Lyot)
Image n° 17
G) PROGRAMME DE REDUCTION DU LOGICIEL ASTROL
J'ai développé le logiciel ASTROL au cours de mes différentes missions d'observations. Il
forme maintenant un ensemble cohérent qui peut répondre à la plupart des problèmes d'observation et
de mesure des objets du système solaire. Le logiciel contient une partie acquisition qui a déjà été
décrite au chapitre II, la partie astrométrie est décrite dans l'annexe 1 ainsi que le fonctionnement
général du logiciel.
H) CONCLUSION
Il apparaît ainsi que le domaine d'application de notre méthode est très large : il agrandit les
possibilités d’observations astrométriques terrestres. L'ensemble des satellites de magnitude inférieure à
17 sont facilement accessibles avec un CCD anti-éblouissement ; au delà de cette limite il faudra en
plus utiliser un télescope fraîchement réaluminé, pour éviter la diffusion de la lumière de la planète, et
enfin profiter d'une bonne stabilité atmosphérique. Ces observations resteront donc exceptionnelles si
on ajoute à ces contraintes la probabilité que le satellite soit en élongation maximum.
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CHAPITRE V
APPLICATION A LA THEORIE DU MOUVEMENT DE
THEBE
A) THEORIE
1) Introduction
Le quatorzième satellite de Jupiter, Thébé, a été découvert et observé par les sondes spatiales
Voyager en 1979. C'est un petit satellite en mouvement sur une orbite proche de la planète. Le plan de
cette orbite est faiblement incliné sur le plan de l'équateur jovien et le demi-grand axe de l'orbite est
un peu supérieur à trois fois le rayon équatorial de la planète. Les magnitudes des satellites galiléens
vont de 5.6 à 4.6, celle de Thébé n’est que 16.0, ce qui explique la grande difficulté à observer ce
satellite à partir d'un observatoire terrestre.
De sa situation proche de Jupiter, Thébé tient un mouvement rapide : une révolution orbitale
dure un peu plus de 16 heures. Il subit une perturbation très importante due à la forme d'ellipsoïde
aplati de la planète qui donne à son orbite un mouvement rapide : le grand axe de l'orbite fait plus d'un
tour par an et la précession du noeud de l'orbite sur l'équateur de Jupiter fait également plus d'un tour
par an.
Les premières observations terrestres ont été effectuées en 1981 (Jewitt et al. 1981), puis dans
la période étalée d'octobre 1988 à février 1990, nous avons réalisé une série très importante
d'observations à l'observatoire du Pic du Midi. Ces observations très nombreuses sont utilisées dans
l'ajustement de la théorie.
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2) Construction d’une théorie du mouvement de Thébé
a) Constantes physiques et données relatives aux éléments de l'orbite
Les constantes physiques du système jovien sont issues des résultats des mesures réalisées par
les sondes Pioneer 10 et 11 et Voyager par Null (1976) et par Campbell et Synnott (1985) :
le rapport de la masse de Jupiter à celle du Soleil 1/1047.5628
le rayon équatorial de Jupiter
les coefficients de potentiel de Jupiter J2
J3
h
J6
71398 km
0.014733
0.0000014
-.000587
0.000031
les masses des satellites galiléens relatives à celle de Jupiter sont respectivement
0.00004684, 0.00002523, 0.00007803 , 0.00005661.
La construction de la théorie utilise les éléments d'orbite de Thébé donnés par Synnott (1984)
dans le repère défini par l'équateur de Jupiter et l'équinoxe de 1950.0.
Ces éléments sont :
to = JD 2443937.817065
e = 0.015
N = 533°.7 / jour
I = 0°.8
lo = 354°.3
P0 = 344°
où e est l'excentricité de l'orbite, N le moyen mouvement journalier, I l'inclinaison de l'orbite
sur l'équateur de Jupiter, 10 la longitude moyenne à la date to, et P0 la longitude du périjove de
l'orbite.
K) Particularités du mouvement de Thébé
Thébé est un petit satellite de 75km de diamètre, sa masse relative à celle de Jupiter évaluée à
4.10"1® est 100 000 fois plus faible que la moyenne de celles des satellites galiléens. Ce satellite
n’exerce donc qu'une action insignifiante sur le mouvement de l’équateur de Jupiter comme sur ceux des
satellites galiléens. Son mouvement képlérien est fortement perturbé par la forme de Jupiter,
l'influence des satellites galiléens est beaucoup plus faible ainsi que celle du Soleil.
L'excentricité de l'orbite et l’inclinaison de l'orbite sur le plan équatorial jovien sont faibles.
Dans la première phase de la résolution des équations du mouvement, on néglige ces deux quantités et
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on obtient une solution intermédiaire qui contient les termes dépendant explicitement du temps. Dans
le cas de Thébé, les arguments de ces termes sont des combinaisons linéaires de la longitude de Thébé
et de celles des satellites galiléens et du Soleil. Dans la deuxième étape, la résolution des équations
variationnelles contenant tous les termes qui ne dépendent pas du temps de façon explicite donne le
mouvement à longue période du demi-grand axe et celui du mouvement du plan de l'orbite. La part
dominante de ce mouvement variationnel est due à la forme ellipsoïdale de Jupiter. Le facteur de
potentiel J2 entre pour 99% environ de la totalité des différentes contributions au mouvement du
grand-axe de l'orbite et celui de la précession du noeud de l'orbite.
c) Méthode utilisée et variables choisies
Le mouvement de Thébé est rapide, il convient de construire une théorie à solution quasi-
périodique afin d’obtenir une longue validité dans le temps.
La méthode utilisée dans la construction de la théorie est celle de Sagnier (Sagnier, 1981) déjà
appliquée à la théorie des satellites galiléens (W.Thuillot et D.T.Vu, 1983 et D.T.Vu,1986). Cette
méthode permet la construction d'une théorie générale analytique. On considère Thébé évoluant sur une
orbite képlérienne autour de Jupiter. Cette orbite est perturbée par la présence :
- du renflement équatorial de Jupiter,
- des satellites galiléens,
- du Soleil.
Les équations sont établies pour un système de cinq corps. Leur résolution pour ce qui
concerne les satellites galiléens permet de vérifier la validité de la solution générale. Cette résolution
des équations du mouvement est conduite en deux étapes principales et une étape complémentaire. La
première étape donne la solution intermédiaire qui contient tous les termes qui dépendent du temps de
façon explicite par l'intermédiaire des arguments composés des longitudes moyennes. La deuxième
étape donne le mouvement à longue période du grand axe de l'orbite et du noeud de l’orbite sur
l’équateur de Jupiter par la résolution du système des équations variationnelles composées des termes
qui ne dépendent pas explicitement du temps (système autonome) de la forme dX/dt = M.X, où M est
une matrice (5x5) dont les éléments sont obtenus par calcul. Pour la première approximation de cette
solution, il y a deux systèmes de ce type à intégrer : le premier pour X représentant les variables
complexes de type excentricité+longitude du perijove et le deuxième pour les variables complexes de
type inclinaison+longitude du noeud. La troisième étape développe et intègre les termes mixtes qui
contiennent des variables sous forme littérale et des variables sous forme d’un argument fonction du
temps.
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Les six variables utilisées sont :
Xi = l
X2 = n
X3 = e.expiTI
X4 = e.exp-iTI
X5 = sinl.expiQ
X6 = sinl.exp-iQ
la longitude moyenne de l'astre à l’instant t,
le moyen mouvement osculateur,
variable complexe excentricité + longitude du périjove,
variable conjuguée de X3,
variable complexe inclinaison + longitude du noeud,
variable conjuguée de X5.
La première variable est imaginaire et ne facilite pas les opérations de développement Deux
variables auxiliaires réelles sont utilisées :
Çl = i(Xi-L) et Ç2 = (X2-N)/N
où L représente la longitude moyenne à l’époque origine du temps to et où N est le moyen
mouvement déduit de l’observation.
d) Equations du mouvement
Les équations du mouvement sont issues des travaux de Sagnier (1981) et Vu (1986), et
décrivent le mouvement des cinq corps (Thébé et les 4 satellites galiléens) simultanément. Pour
chacun de ces corps, on a:
Xi-X2 = NA2 1+ -g
2
3R
ax3
+ l+Ih
I 2 ax5
3R
ax6
1
;
X2= iA -3f —
3$
X3 = i N A exp(i L) • ÔR l ** 8R y 1/2g — X3g +-X3h
ax4 2 a^j 2
aR aR
a5-—+ a6 —
ax, ax«
-1-2 . . • aR 1 •• aR 1 -
— X5g + —X5h
f aR ,, a r
X5 = i N A exp(i L) 2h X3 + X4—-
a:
ax6 2 34, 2 | ax3 ax4
=
%
g'(^.X3X4) = Ki
; ,/
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h'(k;J,X)X..XJX6) = (l+42)/3(l-X3X4)%(l-X5X^
(Ç2JC,X4) = 2(i^2)V3X4)’,[(i-x3x4)'/*-(i-x3x<)]
h"(ç2,X3X4JC3X6) = 2(l+§2)^(l-XjXj%(XJXs)‘1 (1-X5X6)^-(1-X5X6)
où R est la fonction perturbatrice et A une constante proche du 1/2 grand axe de l’orbite liée à
N par la troisième loi de Kepler.
Ces équations donnent le mouvement du satellite dans le repère équatorial jovien. Comme
Thébé ne joue aucun rôle dans le mouvement de cet équateur, la présente théorie n'aborde pas ce sujet
e) Fonction perturbatrice
Le potentiel de Jupiter Uj est de la forme :
Uj = Gj /r + Rj
Gj est la constante de gravitation du corps central Jupiter, r le vecteur de position du satellite.
Rj représente le potentiel perturbateur créé par la forme physique et la répartition des masses du globe
de Jupiter.
Rj = -Gj (l+m)/r I Jk (Ae / r )k . Pk (sinb)
m est la masse de Thébé relative à celle de Jupiter (m =4.10-1^), Ae , le rayon équatorial de
Jupiter, b la latitude du satellite par rapport au plan d'équateur jovien, Jk les coefficients de potentiel
dus à la forme physique et la répartition des masses de Jupiter, Pk les polynômes de Legendre.
Le potentiel perturbateur des satellites galiléens de Jupiter a pour expression :
Rk = Gj .mk ( 1/A - r . rk / Hc3)
où A est la distance de Thébé au satellite perturbateur, rk le vecteur de position jovicentrique du
satellite perturbateur.
Le potentiel perturbateur du Soleil est de la forme :
Rs = Gj. Ms (1/ As - r . rs/rs3)
où As est la distance de Thébé au Soleil, rs le vecteur de position jovicentrique du Soleil.
fl Le traitement informatique
Le traitement informatique fait appel au logiciel de D.T. Vu (Vu, 1986). C'est essentiellement
un traitement de séries. Chaque terme élémentaire est représenté en deux parties : un coefficient
numérique en double précision et une partie contenant les exposants des constantes physiques, des
variables et des arguments de ce terme sous forme codée.
Coefficient . (paramètres + arguments)
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Les traitements les plus courants sur les séries sont réalisables (multiplication, addition,
soustraction, substitution d'un paramètre par une série). Le logiciel permet ensuite d'effectuer des tris
selon l'importance des coefficients ou selon les variables. La forme de la solution est ainsi analytique
par rapport aux paramètres physiques (masses, termes harmoniques du potentiel de Jupiter).
g) Résultats
Trois résultats intermédiaires intéressants concernent la perturbation séculaire du moyen
mouvement et les principales contributions aux vitesses de rotation du grand axe de l'orbite et du
noeud ascendant de l'orbite sur l'équateur de Jupiter.
I) Principales contributions à la perturbation du moyen mouvement :
par l'aplatissement de Jupiter : J2 0.00458312 99. %
(J2)2 0.00003378 0.7%
J4 0.00002367 0.5%
J2J4 0.00000045
parlo ml -.00000978 -0.2%
par Europe m2 -.00000104
par Ganymède 1T13 -.00000072
par Callisto IT14 -.00000009
La valeur de la perturbation séculaire est 0.004629 fois la valeur totale du moyen mouvement
II) Principales contributions à la vitesse de rotation du demi-grand axe :
par l’aplatissement de Jupiter : J2 0.02134548 97.6%
(J2)2 0.00020789 1.0%
J4 0.00022047 1.0%
J2J4 0.00000442
parlo ml 0.00008761 0.4%
par Europe m2 0.00000790
par Ganymède m3 0.00000526
par Callisto m4 0.00000007
par le Soleil ms 0.00000017
J2mi -.00000044
La valeur totale est 0.02187876 radian par jour.
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III) Principales contributions à la vitesse de précession du noeud de l'orbite :
par l’aplatissement de Jupiter : J2 -.02134549 982%
(J2)2 -.00007337 0.3%
J4 -.00022047 1.0%
J2.J4 -.00000164
par Io ml -.00008761 0.4%
par Europe m2 -.00000790
par Ganymède m3 -.00000526
par Callisto m4 -.00000007
par le Soleil ms -.00000017
J2mi 0.00000016
La valeur totale est -0.02174240 radian par jour.
L'examen de ces deux derniers groupes de résultats intermédiaires montre qu'il sera utile
d'inclure dans l'étude théorique deux autres facteurs de potentiel, J3 et J6 , plus faibles que J4 , mais
qui peuvent donner quelques contributions, faibles mais non négligeables.
IV) Position théorique de Thébé
Les trois séries suivantes donnent les parties périodiques de la longitude vraie, du rayon-vecteur
et de la latitude de Thébé dans le repère équatorial de la date de Jupiter. L'unité listée ici est 1.10'7
radian.
Av Ar Ab
-532 sin dl4-ll) 178 cos
1032 sin 2(I14-I1) -594 cos
96 sin 3(li4-ll) -68 cos
22 sin 4 dl4-ll) -18 cos
-7 sin 5 (I14-I1) -6 cos
2 sin 6 (ll4“ll) -2 cos
-48 sin dl4-l2) 20 cos
31 sin 2 di4“l2) -20 cos
3 sin 3 (Il4-l2) -1 cos
-37 sin (I14-I3) 16 cos
14 sin 2 (I14-I3) -10 cos
2 sin 3 (I14-I3)
-5 sin dl4-l4) 3 cos
3 sin 2(I14-I4) -8 cos
-209 sin (I14+I1-2I2) 105 cos
-20 sin(I14-3I1+2I2) 3 cos
-51 sin(21i4~41i+2l2) 24 cos
6 sin(31i4-51i+2l2) -3 cos
1 sin(41i4~61i+2l2)
297871 sin di4-rii4) -148677cos
-1 sin (114-II2) 2 cos
-4 sin di4-ri3)
13 sin di-ni4)
-227 sin {ls_ris )
221 sin (li4-21i+rTi4) -28 cos
8 sin (Ii4-2l2+rii4) -3 cos
7 sin (Ii4-2l3+rii4)
dl4-ll) -140 sin (ll4-il0)
2 (H4-I1) 139626 sin (I14-CÙ14)
3 (I14-I1) 21 sin (I14-CO1)
4 (I14-I1) 38 sin dl4-0)2)
5 (I14-I1) 10 sin (I14-CO3)
6 (I14-I1) 4 sin (I14-CO4)
(114-12)
2 (I14-I2)
3(li4-l2)
(114-13)
2 (I14-I3)
dl4-l4)
2(I14-I4)
(Il4+ll-2l2)
(Il4-31i+2l2)
(21i4-41x+2l2)
(31i4-51i+2l2)
Ul4-rii4)
di4-n2)
dl4-21i+rii4)
dl4-2l2+rii4)
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-50 cos(21i4-31i+rii4)117 sin (21i4-31i+rii4)
-2 sin (21i4-3l2+rii4)
-10 sin (31i4-41i+rii4)
-3 sin (41i4-51i+FIi4)
7 cos (3I14-4I1+II14)
Les arguments élémentaires sont des fonctions du temps (longitudes moyennes, longitudes des
périjoves, longitudes des noeuds). Ils ont pour expressions :
ll4 = 3.06741375 + !3.31482674 t
rii4 = 3.40339204 + 0. 021878759 t
«14 = 4.18879020 - 0. 021742399 t
11 = 5.50111754863 + 3.55155290956 t
12 = 1.71099730607 + 1.76932336960 t
13 = 4.52832587844 + 0.87820859961 t
14 = 2.16421435433 + 0.37648688635 t
1s = 1.31680940971 + 0.00145021502 t
ni = 0.95589624080 + 0.00275649448 t
n2 = 5.31523610270 + 0.00082232235 t
n3 = 3.64891513698 + 0.00012132307 t
n4 = 6.03188078052 + 0.00003311762 t
ns = 0.25409690249 + 0.00000066672 t
Cûl = 5.40458494293 - 0.00233927352 t
CÛ2 = 5.16963049229 - 0.00057071044 t
0)3 = 1.59614659190 - 0.00012178094 t
0)4 = 5.40452469504 - 0.00003063751 t
Oo = 5.53671693004 + 0.00000062657 t
l'unité étant le radian. Le temps t est exprimé en jours à partir de JD 2447875.5.
B) AJUSTEMENT
1) Les données
a) Les observations spatiales
Le satellite Thébé a été découvert sur des images de Voyager le 23 février 1979 (Synnott
1980). Le passage de la sonde étant trop rapide, il n'a pas été possible de la reprogrammer afin
d'obtenir de nombreuses observations ; on possède cependant 9 images de la caméra à grand champ
prises le 23 et le 27 février 1979 (Synnott 1984). Le passage de la seconde sonde a été mis à profit
pour obtenir des positions astrométriques de qualité. Ainsi, le 6 juillet 1979 l’équipe de navigation
spatiale a profité d'un rapprochement entre Thébé et Amalthée et on possède 6 images permettant
d’obtenir des positions différentielles de ces deux satellites. Ces observations ont une importance
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cruciale : en effet la précision des positions obtenues lors du premier passage n'est que de 0.06° car elle
est liée à la connaissance de la position de la sonde ; par contre en juillet 1979 il a été possible
d’utiliser la caméra à haute résolution et la précision des positions relatives de Thébé et d’Amalthée est
alors de 0.8 seconde de degré (Smith et al 1977). Pour comparer ces observations, il est nécessaire de
calculer l'erreur en km au niveau du satellite : elle est de 60 km avec la caméra à haute résolution et de
6 000 km avec la caméra à grand champ. On constate ainsi que les dernières observations auront un
poids déterminant lors de l'ajustement des paramètres orbitaux.
b) Les observations terrestres
Thébé a été observé en mars 1981 avec le télescope de 5m du Mont Palomar en utilisant un
CCD Texas Instrument de 500 x 500 pixels et un filtre interférentiel centré sur une bande d'absorption
du méthane ( X = 887 nm A\ = 15 nm). Le temps de pose était de 300 secondes et les perturbations
dues à la lumière de Jupiter ont été diminuées avec un coronographe focal (Jewitt et al 1981). Les
observations n'ayant duré que deux heures et le but principal des observateurs étant la détection des
anneaux de Jupiter, il n'y a que quelques positions et les auteurs ne donnent qu’une date correspondant à
une élongation.
Pascu et Seidelmann ont effectué quelques observations avec le télescope astrométrique de
Flagstaff (Pascu et Seidelmann 1981). Ils donnent 9 distances par rapport à Amalthée : ces mesures
ont permis d'ajuster la théorie du mouvement de Thébé par Synnott (1984). Les O-C de ces positions
sont de l'ordre de la seconde de degré.
Les 1 000 observations du Pic du Midi représentent donc la majeure partie de l'ensemble des
positions de Thébé. De plus la date moyenne des observations se situant en décembre 1989, elles ont
une importance particulière dans la détermination du moyen mouvement et de l'origine des longitudes.
Les conditions de la réduction sont données dans le chapitre précédent et on dispose d'environ 1 000
positions dans un repère planétocentrique dans l’équinoxe 1950. Nos observations des satellites de
Mars nous permettent de penser que la précision des mesures est sans doute de l’ordre de 0,3 seconde de
degré soit une précision de 1 000 km au niveau du satellite.
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2) Le logiciel AJUTHEBE
J’ai développé un logiciel d'ajustement utilisant la méthode des moindres carrés. Nous avons
décidé de calculer les paramètres suivants : e, i, J2, n, lo, ko et Qo- H est nécessaire de connaître les
dérivées partielles des positions par rapport à ces paramètres pour chaque date d'observation. Nous
avons choisi d'utiliser une méthode numérique pour éviter des développements complexes qui ne
s’imposent pas vu le faible nombre d'observations. Le logiciel AJUTHEBE utilise donc ces quantités
et calcule les accroissements des paramètres. Avant de construire la matrice normale, on peut choisir
d’ajuster seulement certains paramètres et cette caractéristique sera souvent utilisée par la suite.
Principe des ajustements
Nous considérerons maintenant que les positions des satellites dépendent des paramètres qj ( i
variant de 1 à 7 dans notre cas pour e, i, J2, n, lo, tco et ^0-)- En supposant que les paramètres à
ajuster sont déjà une bonne approximation de la réalité, on a:
k k 7 k
obs * ^Cal = I
i=l
Ai A qj
k k 7 k
obs ‘ ^Cal = I
i=l
Bi A qj
Les valeurs des différences entre les positions mesurées et calculées sont appelées les O-C et on
a deux valeurs par observation (en X et Y). On a donc 2n équations si n représente le nombre de
positions astrométriques. Comme n est nettement supérieur au nombre de paramètres à ajuster, on
peut utiliser une méthode de type moindres carres pour minimiser les O-C. Les valeurs A et B sont les
dérivées partielles des positions par rapport aux 7 paramètres orbitaux qj et les Aqj sont les variations
des paramètres orbitaux que l'on cherche à optimiser. On peut calculer l'écart type des O-C en utilisant
la formule suivante :
G =
£|(Xok-XcJ?> {Yok-Yck}2)
lc= 1
2n -7
La méthode générale des moindres carrés permet également d’obtenir la matrice des corrélations
ainsi que les erreurs commises lors de la détermination des corrections aux paramètres orbitaux.
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3) Méthode d’ajustement et résultats
A ce stade du développement, on possède donc les dérivées partielles des positions pour chaque
observation ainsi que les positions mesurées et calculées. Ajuster l'ensemble des paramètres en une
fois paraît difficile car ils n'ont pas tous la même influence sur les positions. L’influence du
mouvement moyen est en particulier beaucoup plus importante que celles des positions du périjove ou
du noeud ascendant. J'ai aussi dû tenir compte des spécificités des observations : on a en effet d'un côté
1 000 observations terrestres d'une précision de 1 000 km soit, en considérant qu'elles sont
indépendantes, l'équivalent d'une position unique ayant une précision de 32 km et d'un autre côté 6
observations spatiales d'une précision de 60 km, soit l'équivalent d'une position précise à 25 km. Les
autres observations spatiales sont très médiocres (précision de 6 000 km). Les quelques observations
terrestres autres que celles du Pic du Midi datent de 1981 et sont situées trop près du passage de la
sonde Voyager (1979), leur poids est donc faible lors de l’ajustement de la théorie.
Finalement on possède deux séries de positions qui ont un poids équivalent. Cependant les
observations du Pic du Midi s'étalent sur deux ans tandis que celles de Voyager ne recouvrent qu'une
période de 12 minutes! J'ai donc décidé de convertir les observations de Voyager en un point moyen
ayant un poids équivalent à l'ensemble des observations spatiales. De plus je n'ai utilisé les
observations spatiales que pour déterminer le mouvement moyen et l'origine des longitudes. Pour que
la méthode des moindres carrés fonctionne correctement, il est indispensable d’être proche de la
solution ; or les positions du périjove et du noeud ascendant étaient inconnues. Nous avons donc fait
varier ces angles de dix degrés en dix degrés et regardé pour certaines dates l’influence de ces paramètres.
Nous avons obtenu une solution intermédiaire ayant un mouvement moyen et une longitude à
l'origine corrects. Les autres paramètres ont été ajustés uniquement sur les observations du Pic du Midi
qui, bien que beaucoup moins précises, recouvrent plusieurs orbites de Thébé. Les résultats de ces
ajustements regroupant les paramètres orbitaux de l'ancienne théorie (Synnot, 1985) et de la nouvelle
sont donnés dans la table 16.
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Synnott1985 ajustement 1991
Epoque 244 3937.8170065 244 7875.5
xo 354 • .3 - 0.6’ 175.75 - 0.05
n (deg/jour) 533.7 - 0.013 533.69885' - 0.00010
e 0.015 - 0.006 0.012 - 0.001
i 0°.8 - 0’ .2 0.72 - 0.08
*0 — 195* - 20*
“o
—
240° - 15’
Paramètre orbitaux de Thébé
Table n° 16
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CHAPITRE VI
CONCLUSION
DEVELOPPEMENT DE L'ASTROMETRIE
A PETIT CHAMP
Les observations effectuées au Pic du Midi permettent d'avoir une idée sur le développement de
l'astrométrie à faible champ des prochaines années. La poursuite des observations utilisant des petits
télescopes (diamètre compris entre 1 et 2 mètres) et des CCD anti-éblouissement est déjà assurée avec
l'élaboration d'une caméra CCD spécifique au Bureau des Longitudes, en collaboration avec
l'Observatoire de Bordeaux, le DESPA et l'OMP. L’avènement des très grands télescopes combiné au
développement des récepteurs infrarouges sera certainement le moyen d'observer des satellites encore
plus petits et proches des planètes. Pour finir, l'augmentation de la taille des CCD permettra d'étendre
le domaine d'observation aux satellites lointains.
A) DEVELOPPEMENT D'UNE CAMERA CCD ASTROMETRIQUE
1) Expérience acquise au Pic du Midi et développements futurs
La caméra "Astriane" développée au Pic du Midi avec l'aide de C.Buil (1989) a permis de
comprendre l'énorme intérêt du traitement d'image en temps réel. Le nombre d’observations des
satellites de Mars est tout à fait exemplaire de cette caractéristique : on a en effet effectué en deux
oppositions de Mars plus d'observations que depuis leur découverte en 1877. Le développement de
logiciels du type "Astral" sur des ordinateurs de plus en plus performants permettra d'utiliser au mieux
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les périodes de nuits claires. Ceci est très important car l'avenir des observations des satellites de
planètes passe par la détection d'objets de plus en plus petits, or, nous avons vu (Chapitre HI) que leur
observation est tributaire de la qualité d'image ; la probabilité d'avoir en même temps le satellite à
observer en élongation maximale et une turbulence atmosphérique faible deviendra donc critique. D ne
faudra pas la laisser passer!
2) Télescopes utilisés
Jusqu'à présent l'utilisation d'un télescope de 1 mètre n'a pas été trop pénalisante vue la
magnitude des objets observés, mais l'apparition des grands télescopes (VLT...) sera l'occasion
d’étendre le nombre des satellites observables depuis la Terre. La diffusion de la lumière en particulier
par les poussières du miroir est présente quelle que soit la taille du télescope ; par contre, la grande
quantité de lumière recueillie permet l'utilisation de filtres interférentiels étroits centrés sur des bandes
d'absorption de la planète comme cela a déjà été fait avec le télescope de 5 mètres du Mont Palomar.
Les satellites Métis et Adrastée seront sans doute observables en routine avec ce type de télescope. Le
chapitre IV montre que la majorité des problèmes lors de la réduction sont venus des divers défauts des
télescopes astronomiques "standard" ; l'utilisation de télescopes astrométriques spécialement conçus
pour limiter les flexions permettra sans doute d'atteindre une précision des mesures de quelques
centièmes de seconde de degré.
3) Objets observés et retombées scientifiques
Le faible temps d'observation que l'on pourra obtenir sur les futurs grands télescopes fera qu’il
faudra les réserver pour l'observation des satellites très faibles proches des planètes. Les satellites
gardiens des anneaux de Jupiter et de Saturne font partie de ce type d'objets. Le manque important de
données sur ses satellites n'a motivé que quelques recherches théoriques (Oberti 1989). Pourtant les
retombées planétologiques sont très importantes car elles concernent les effets de marée ou les
résonances, qui concernent directement les problèmes de formation du système solaire.
D'un autre côté on aura certainement beaucoup plus de temps sur des télescopes modestes.
Cette fois-ci, il faudra concentrer nos efforts sur la qualité des résultats pour que ces observations
fassent progresser notre connaissance de la dynamique des satellites. Les problèmes liés à la calibration
astrométrique des champs feront que l'utilisation de télescopes astrométriques et mêmes des anciennes
lunettes (elles pourraient connaître une nouvelle jeunesse avec l'utilisation des CCD) sera certainement
une priorité. Les satellites concernés par ce type d'observations seront de magnitude inférieure à 17.
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B) UTILISATION DES CCD INFRAROUGES
1) Développement des CCD infrarouges
Les CCD infrarouges sont apparus depuis quelques années. Comme ils n’utilisent pas le
silicium, ils n'ont pas profité des importantes recherches menées en micro électronique. Ces détecteurs
sont encore très onéreux et ils n’équipent actuellement que les grands télescopes. Cependant, il est
probable que l'on verra leur utilisation s’étendre à l’ensemble des télescopes et qu'il y aura peut-être un
modèle avec anti-éblouissement. L'intérêt d'observer en infrarouge est que les bandes d'absorption sont
beaucoup plus intenses et larges que dans le visible : la lumière de la planète est ainsi pratiquement
supprimée mais les satellites, ayant un spectre solaire, sont encore visibles. On peut également citer
les observations des volcans de Io qui utilisent des longueurs d'onde comprises entre 2 et 10 microns.
2) Objets observés et retombées scientifiques
L'intérêt de la méthode est d'observer près des planètes. On s'occupera donc principalement des
satellites gardiens des anneaux des planètes. L'utilisation des nouveaux télescopes de 10 mètres de
diamètre pourrait même permettre de découvrir de nouveaux satellites. En effet la découverte des
satellites de planètes n'est pas terminée et des objets de magnitude 20 sont sans doute encore inconnus.
C) CONCLUSION
Il est toujours difficile de faire des prédictions sur plusieurs années surtout lorsqu'il faut
intégrer les progrès de l'informatique et de l'électronique. Cependant les observations que j'ai déjà
effectuées avec un télescope modeste prouvent qu'il y a encore des domaines de recherche ouverts
accessibles aux observations terrestres. L’envoi des sondes spatiales est planifié pour de nombreuses
années et leur durée de vie est encore trop courte. Les observations terrestres ont donc encore leur
utilité car elles permettent un suivi régulier des satellites.
L'image 18 montre la progression entre le premier CCD Fairchild de 100 par 100 pixels et la
dernière matrice de Ford Aerospace de 4096 par 4096 pixels. Si on choisit une taille de pixel
équivalente à 0,5 seconde de degré, on peut obtenir un champ total de 34 minutes de degré. Cette cible
permet d'accéder aux applications à champ plus large comme celles concernant les satellites extérieurs
des planètes.
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Dix ans séparent la construction de chacun de ces deux CCD
(à gauche un Fairchild 100x100 et à droite un Ford Aerospace 4096x4096)
Image n° 18
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ANNEXE n° 1
Le logiciel ASTROL
A) CONFIGURATION MATERIELLE
1) Carte graphique
Le logiciel ASTROL fonctionne sur tout compatible PC équipé ou non d'un
coprocesseur arithmétique. La nature graphique de l'affichage requiert une carte vidéo de type EGA,
mais pour obtenir une visualisation agréable avec plusieurs niveaux de gris, l'utilisation d'une carte
VGA est conseillée. Le mode standard d'affichage comporte 480 lignes de 640 pixels codés sur 16
niveaux de gris. Le développement d'un éditeur de texte graphique permet de rester en permanence en
mode graphique, donc de mélanger l'affichage des images et les textes d'aide. L'analyse des images
demande parfois de pouvoir afficher plus de niveaux de gris, le logiciel permet donc d'utiliser les
modes comportant les 64 niveaux des cartes VGA, cependant on perd alors la dualité texte-graphique.
La résolution va de 200 lignes de 320 pixels pour les cartes VGA standard jusqu’à 768 lignes de 1024
pixels pour les cartes "SUPER VGA" équipées de lMo de mémoire.
2) Gestion de la mémoire
L'inflation de la taille des matrices CCD impose de gérer des quantités de plus en plus
importantes de mémoire, la barrière fatidique des 640 Ko des PC est donc bien souvent dépassée. J'ai
ainsi dû développer une gestion dynamique de la mémoire étendue de l'ordinateur. Le logiciel réserve
trois fois 64 ko dans la mémoire basse, c'est dans cette zone que se font toutes les opérations
arithmétiques, le reste du programme ne fait que manipuler des paquets de 64 ko entre cette zone et la
mémoire étendue.
Pour traiter confortablement une image il est nécessaire d'avoir en permanence en
mémoire vive une représentation de l'image ainsi que deux zones de taille équivalente pour effectuer
rapidement certains traitements d'images. Chaque pixel est représenté par un entier signé de deux
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octets, il peut donc avoir un valeur comprise entre +32 767 et -32 768. La taille de la mémoire
nécessaire au traitement d'une matrice de N x M pixels est donc :
Mémoire étendue nécessaire = (M x N) x 2 x3
Nb entier 3 images
pixels 2 octets
Pour le CCD Thomson de 1 000 X 1 000 pixels couramment utilisé sur les
télescopes modernes, cela représente 6 Mo! La puissance de calcul des ordinateurs actuels (machine
basée sur un processeur i486 à 33MHz) fait que ce type de CCD représente la limite acceptable pour
un traitement confortable.
Si l'ordinateur ne possède pas assez de mémoire vive, le logiciel utilise le disque dur
pour créer de la mémoire virtuelle. Les plus grosses images comme celles créées par le CCD de 4000
X 4000 pixels de Ford Aerospace sont ainsi accessibles si on se montre patient vis à vis du temps de
traitement.
3) Conclusion
La configuration requise pour traiter des images de taille raisonnable (512 x 512
pixels) est :
Ordinateur basé sur un processeur i386 à 25 Mhz
Coprocesseur arithmétique
3 Mo de mémoire vive totale
Carte graphique VGA
Disque dur de 100 Mo
Souris
B) PRINCIPES DE BASE
1) Organisation générale du logiciel
Les paramètres spécifiés lors du lancement du logiciel permettent d'indiquer le type de
carte graphique et le format des images à traiter. L'écran affiche alors les différents paramètres
demandés et attend une commande de l'utilisateur. Le logiciel interprète les commandes que
l’utilisateur entre à l'aide du clavier; ces commandes peuvent être simples ou comporter plusieurs
paramètres. L'ensemble des commandes disponibles est affiché par la commande HELP qui permet
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également d'obtenir une aide spécifique pour chaque commande. Lorsque le cycle d’actions engendré par
une fonction est terminé l'utilisaieur se retrouve dans l'interpréteur de commande. La fin du traitement
est provoquée par la fonction EXIT.
ASTROL U 2.3 HP Vectra QS/20
Menu d'aide de ASTROL 2.3 HP Uectra QS/20 < avri1 199 1>
F. COLAS Bureau Des Longitudes
HELP EXIT RUN DIR LOAD SAUE CCD UISU ZOOM2 ZOOM3
ZOOM-4 ZOOM5 UISU2 SEUIL CURSEUR UER HOR POS CLS STAT
SOBEL TBUF UBUF S UAP SOMME ROT DIU MULT OFFSET RAZ
SOUST TRAMS MIROIR ASTRO BOUCHE T IM MESURE ECHELLE S CALE EXPAND
CD GAUSS PREHITT GRADIENTFB MEDIAN FH LAPLACE LOG LUT
PAL EGAL HISTO SAT FORMAT LP ROTSCALESCALEROTETAT CONUOL
PALETTE PAL CADRE COM CLIP CLIPMAX ACQ ACQZ PRINTHD COM
BINNING ACQZB FOCUS PHEMU UISUPHE ISO I S 02 LIR AUTO BG
SHELL COUPE TRID TRID2 UGA Cd^lO
Aide sur MESURE
Mesure un chanp d'étoiles. La fonction fabrique un fichier ".DAT" de
Mesures. De plus un fichier ".MES" pernet une autonat isat ion de la recherche
des étoiles si on a déjà fait une nesure ( 500 étoiles naxinun )•
Connande
HELP
Le menu d'aide d'ASTROL permet d'obtenir quelques lignes d’explication pour chaque fonction disponible
Figure N°28
Les commandes peuvent être enchaînées en mode "batch" si on a créé auparavant un
fichier ASCII reprenant les commandes désirées. On lance l'exécution à l'intérieur d'Astrol par la
commande RUN.
L’image chargée par la fonction LOAD est stockée dans une zone mémoire appelée
"image courante", on possède également deux autres zones identiques appelées "buffer N°1 et buffer
N°2". Astrol permet de copier des images entre l'image courante et les buffers avec les fonctions
TBUF et VBUF. Les traitements d'images affectent toujours l'image courante, ils peuvent cependant
utiliser le buffer N°1 comme un tampon et donc détruire l'image qui y était stockée, le buffer N°2
permet de palier ce problème et de faire du stockage "longue durée".
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2) Visualisation des images
La visualisation standard d’une image se fait par la fonction :
VISU H N
H représente le niveau au delà duquel un pixel
sera représenté par un blanc intense.
N représente le niveau en deçà duquel un pixel
sera représenté par du noir.
Entre ces deux valeurs chaque pixel sera représenté
par un dégradé de gris
C'est la fonction de base utilisé par tous les programmes d'astrométrie, les autres
fonctions utilisent les modes étendus des cartes VGA mais ne sont pas utilisées lors des traitements
d'images. Ce mode de fonctionnement ne permet d’afficher que 16 niveaux de gris mais c'est souvent
suffisant.
La palette de couleur peut être modifiée par les fonctions PAL et PALETTE.
L'égalisation de l'histogramme de la valeur des pixels est réalisé par EGAL. La fonction LOG utilise
une palette de couleur logarithmique.
On peut également visualiser une image sous forme d'isophotes ou de représentation
en trois dimensions (ISO, IS02, TRID et TRID2, figure N°20 p64). Le profil d'une ligne ou d'une
colonne est traité par la fonction COUPE (figure N°1 p22). L’histogramme de l'ensemble des pixels et
calculé par HISTO.
3) Traitement d’image
On retrouve dans ce logiciel toutes les fonctions classiques de traitement :
- fonctions arithmétiques permettant de faire les calibrations photométriques (SOMME,
SOUSTRACTION, MULTIPLICATION ,etc...).
- fonctions de transformations géométriques (MIROIR, ROTATION, HOMOTHETIE ,etc...).
- convolution par des filtres (GAUSS, SOBEL, PREWITT, GRADIENT, LAPLACIEN,
CONVOL„etc...)
- filtres non linéaires (MEDIAN).
- corrections locales des images lorsque l’on a des pixels aberrants ou la trace d'un rayon
cosmique (BOUCHE).
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C) ASTROMETRIE
1) Fonction ASTRO
La mesure des amas de calibration ou des images de satellites est basée sur cette
fonction, elle permet de calculer le photocentre d'un objet quel que soit l'aspect du fond de ciel (figure
N°29).
Cette fonction permet dans un premier temps de choisir les tailles et les positions des
zones de calcul du centre d'un objet et de la surface de fond. La zone du calcul de la surface de fond est
représentée par un cadre blanc centré sur le satellite (ce centrage n'est pas obligatoire, en particulier si
la lumière diffusée d'une planète est trop importante). Les calculs du centre de l’image se feront sur la
partie centrale (zone sombre). Si la présence d'une étoile ou d'un rayon cosmique perturbe le calcul de
la surface de fond, on peut marquer cette zone qui ne sera pas utilisée lors de l'ajustement du fond.
On choisit ensuite le degré du polynôme et la valeur du seuil de détection, la fonction
affiche ensuite un agrandissement de la zone du satellite corrigée de la surface de fond. La fonction
calcule alors le centre de gravité de l'image seuillée dans le repère du CCD et dans le plan tangent à la
sphère céleste, si on a calculé auparavant les "constantes de plaque" du CCD.
La fonction affiche à l'aide d'un curseur la position du centre calculée sur l'image du
satellite, on dispose également de l’écart-type entre l'image et la surface de fond synthétique. Tant que
la réduction n'est pas jugée correcte, on peut revenir au début en modifiant les différents paramètres.
Si la mesure automatique ne donne pas de bons résultats on peut utiliser un curseur
ou un cercle que l’on déplace à l'aide du clavier sur l'image corrigée du satellite, en déterminant ainsi le
centre de l'image. L'utilisation d'un cercle est recommandée car on peut le déplacer d'une fraction de
pixel, ce qui n'est pas le cas du curseur.
Centre de grau i té nanue1 < 32.012 , 141.090 >
Pixel nax inun E 3<433 ] < 27 139
Cent re de grau i té < 31.887 , 141.277 >
CCentre de grau i té < 14.735”, 20.0<45” >
Flux 8342 14 : o
Taille de la fenetre objet 150 3 :35
Taille de la fenetre de fond ISO] : <SO
Ualeur du Fond central 282.91
Nonbre de pixels du fond 2425
Seuil de détection
Polynone de deyré :
<_iooo>
o- Ecart type
Objet de 228 pixels
Utilisation de la fonction ASTRO
Figure N°29
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2) Fonctions dérivées d'ASTRO
a) Fonction MESURE
Cette fonction permet d'enchaîner plusieurs mesures sur une même image ,
elle est destinée à la calibration du champ par un amas d'étoile comme M15 (Figure N°30). Les étoiles
ont le numéro du catalogue (Aurière et Cordoni, 1983) et le résultat des mesures est inscrit dans un
fichier (Table N°17). Pour chaque étoile, on a le numéro, le centre calculé (repère du CCD), le flux,
l'intensité du pixel maximum, le nombre de pixels au dessus du seuil et la méthode de mesure (AUTO
si l'on a utilisé le centre de gravité et MANUEL si l'on a utilisé un cercle ou un curseur pour
déterminer le centre de l'étoile). On dispose également de quelques lignes décrivant l'image et les
conditions de la prise de vue.
Souvent, pour augmenter la précision des mesures, il est nécessaire de
mesurer plusieurs images et de réaliser une moyenne des positions. Pour faciliter le travail, lors de la
première mesure la fonction crée un fichier dans lequel elle écrit toutes les informations nécessaires à
la fonction ASTRO (position des fenêtres de calcul, degré du polynôme, seuil,etc...); lors des mesures
suivantes la fonction MESURE reprend ces données et automatise ainsi les mesures. En fin de mesure
de chaque étoile, la fonction demande cependant une validation.
Pixel naxinun C
Centre de gravité
Centre de gravité
Flux
m®
1 ü
».
mm
*
mm
ymm
*
**
m
» 8
#
M
Iplll
ü
*
R
ÉÜ
#
* m i
2011 3 <38 ,78 >
< 3S.004 , 77.929 )
< 38.00<£", 77.929" >
34589
Taille de la fenetre otojet C 83
Taille de la fenetre de fond C223
8
22
Ualeur du Fond central :
Nonbre de pixels du fond :
Seuil de détection ÎO ) :
Polynons t!<a degré ' 3 Ecart
814.59
448
igpe : 4. iO
Objet de 59 pixels
Utilisation de la fonction MESURE pour la mesure de l’amas M15
Figure N° 30
Image : ml5z77 CCD T1M ( THX 7852 ) 221 X 145
Nuit du 7 deembre 1989 images mauvaises
1989 12 7 20 46 0.00 500000.000 21 29 23.0 12 07 02.0
Pic du Midi 42 56 12.00 -0 -0 -34.16
Nuit Etoile PosX PosY Flux Max Nb Pix
5 0 119.29 55.08 635 21 41 auto
C 1 121.03 23.00 733 22 55 auto
5 761 163.22 25.15 701 23 15 auto
Extrait d'un fichier de mesure créé par la fonction MESURE
Table N° 17
1 14
b) Fonction S AT
Cette fonction permet d'enchaîner les mesures de plusieurs objets choisis sur
une série d'images. Cette fonction est utilisée pour la mesure des satellites, elle résoud donc aussi bien
les problèmes liés à la mesure des satellites saturés (mesure manuelle avec un cercle) que ceux liés à la
détection des satellites faibles (ajustement des paramètres de visualisation et filtrage gradient).
Pour la mesure des satellites saturés on peut se rapporter à la description de
la fonction ASTRO (figure N° 29). Pour les satellites faibles (Figure N°31), le principal problème
reste leur détection, on utilise donc souvent le traitement par filtre gradient, le travail en est
considérablement facilité, le positionnement des zones de calcul se fait donc sur l'image traitée tandis
que les calculs se font sur l'image originale. De plus comme les satellites ont un déplacement faible
d'une image à l'autre (moins de 3 pixels pour deux images prises à 1 minute d'intervalle), la fonction
garde en mémoire les paramètres de l'image précédente et centre automatiquement les zones de calcul.
Comme dans la fonction MESURE, on demande à l'utilisateur de valider ces paramètres en fin de
mesure.
Pixel naxinun t 15 3
Centre de gravité
Centre de gravité
Flux
: < 54 1*2 >
: < SS,940 > 1*1.2 7* > La ïd
: < 21.481",
: -10
12.277"
: O
> M *J
Taille de la fenetre otojet C 83
Taille de la fenetre de fond C223
: *
: 22
Ualeur du
Nonbre de
Seuil de
Polanone
Fond central :
pixels du fond !
détection < 4 > :
de degré î 3 Ecart
2S4.6.7
480
type : 0.09
Objet de 12 pixels
Utilisation de la fonction SAT pour la mesure de Thébé
Figure N° 31
Il y a 3 objets :
N 1 : io
N 2 : amalthee
N 3 : thebe
numéro PosX PosY Flux Max Nb Pix
a :am07ze01
5011 72.75 36.49 901992 3140 259 manuel
5012 86.38 174.83 1587 114 52 manuel
5013 71.00 87.00 -39 21 1 auto
a :am07ze02
5021 69.26 39.30 969211 3131 275 manuel
5022 84.20 176.54 1216 71 48 manuel
5023 68.52 89.97 410 22 4 auto
Extrait d'un fichier de mesure créé par la fonction SAT
Table N° 18
1 1 5
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ANNEXE n° 2
Positions de PHOBOS et DEIMOS
Cette annexe donne les 813 positions différentielles de Phobos et Deimos issues de la
campagne d'observation de 1988. On se place dans le repère moyen 1950.0 et les coordonnées sont
données par les expressions :
Pour chaque mesure, on donne le temps UTC du milieu de la pose (la précision de la datation
est de 0,2 seconde), les positions différentielles en X et Y sont données au centième de seconde de
degré près, cependant la précision réelle est de l'ordre du dixième de seconde de degré. Pour l’ensemble
des mesures, j'ai suivi la procédure de réduction décrite dans le chapitre IV, aucune correction d'échelle
figures des O-C du chapitre IV). Ce ne sont donc pas les "meilleures" observations disponibles, mais
comme les flexions du télescopes variaient au cours de la nuit, il est impossible de les corriger
complètement Je donne ici en quelque sorte les observations brutes. L'ajustement de la théorie montre
que l'écart-type moyen est de 0.15 seconde de degré. Les observations de septembre sont les
meilleures, la précision se dégrade ensuite car la distance géocentrique de Mars avait augmenté en
octobre et en novembre.
X = a1950cos Ô1950Phobos - a1950cos Ô1950Deimos
Y = 5 1950 Phobos - ô1950 Deimos
ni d'orientation n'a été effectuée (ce sont les données de la réduction N°1 lorsque l'on examine les
1 17
1988
1988
9 19 22hl7m31.3s 40.09 27.87
22hl7m53.Os 40.14 28.04
22hl8ml2.2s 40.19 28.09
22h20mll.5s 40.55 28.21
22h2um41.ls 40.71 28.36
22h20m59.4s 40.85 28.43
22h21ml6.5s 40.84 28.21
22h21m33.6s 40.89 28.36
22h21m53.3s 40.90 28.25
22h24m39.3s 41.39 28.78
9 21 23h20m25.Os 19.25 -16.34
23h20m55.Os 19.27 -16.23
23h21m55.Os 19.30 -16.10
23h22m25.Os 19.30 -16.00
23h22m55.Os 19.38 -15.94
23h23m25.Os 19.37 -15.82
23h23m55.Os 19.38 -15.79
23h24m25.Os 19.39 -15.69
23h24m55.Os 19.38 -15.64
23h25m25.Os 19.40 -15.56
23h25m55.Os 19.44 -15.48
23h26m25.Os 19.45 -15.40
23h26m55.Os 19.45 -15.34
23h27m25.Os 19.43 -15.31
23h27m55.Os 19.48 -15.25
23h28m25.Os 19.47 -15.12
23h28m55.Os 19.45 -15.07
23h30m25.Os 19.46 -14.86
23h30m55.Os 19.47 -14.79
23h31m25.Os 19.46 -14.72
23h31m55.Os 19.47 -14.67
23h32m25.Os 19.45 -14.61
23h32m55.Os 19.42 -14.50
23h33m25.Os 19.46 -14.50
23h33m55.Os 19.43 -14.40
23h34m25.Os 19.40 -14.34
23h34m55.Os 19.39 -14.29
23h35m25.Os 19.39 -14.21
23h35m55.Os 19.39 -14.20
23h36m25.Os 19.41 -14.14
23h36m55.Os 19.38 -14.12
23h37m25.Os 19.33 -14.02
23h37m55.Os 19.38 -13.99
1988
1988
1988
9 21 23h38m25.Os 19.32 -13.86
23h38m55.Os 19.29 -13.88
23h39m25.Os 19.34 -13.84
23h39m55.Os 19.32 -13.79
23h42m25.Os 19.16 -13.56
23h42m55.Os 19.20 -13.52
23h43m25.Os 19.17 -13.48
23h43m55.Os 19.13 -13.41
23h44m25.Os 19.09 -13.38
23h44m55.Os 19.07 -13.33
23h45m25.Os 19.06 -13.30
23h45m55.Os 19.02 -13.26
23h46m25.Os 18.98 -13.25
23h47m25.Os 18.91 -13.11
23h47m55.Os 18.88 -13.09
23h48m25.Os 18.83 -13.06
23h48m55.Os 18.82 -12.98
23h49m25.Os 18.77 -12.96
23h49m55.Os 18.70 -12.89
23h50m25.Os 18.68 -12.92
23h51m25.Os 18.63 -12.79
23h51m55.Os 18.58 -12.78
9 22 Oh 0m25.Os 17.76 -12.35
Oh 0m55.0s 17.71 -12.32
Oh lm25.Os 17.63 -12.27
Oh 2m25.0s 17.54 -12.22
Oh 2m55.0s 17.46 -12.21
Oh 3m25.Os 17.45 -12.27
Oh 3m55.0s 17.34 -12.22
Oh 4m55.0s 17.20 -12.20
Oh 5m25.0s 17.15 -12.16
Oh 5m55.0s 17.15 -12.19
Oh 6m25.Os 17.04 -12.16
Oh 6m55.0s 16.99 -12.11
Oh 7m25.0s 16.97 -12.20
Oh 7m55.0s 16.88 -12.18
Oh 8m25.0s 16.81 -12.19
Oh 8m55.0s 16.82 -12.13
9 24 23h42m25.0s 21.96 29.17
23h43m25.Os 21.87 28.96
23h43m55.Os 21.82 28.93
23h44m25.Os 21.82 28.86
23h44m55.Os 21.76 28.74
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1988
1988
24 23h45m25.Os 21.72 28.75 1988 9 25 0hl8m25.Os 21.74 26.25
23h45m55.Os 2'.. 71 28.69 0hl8m55.Os 21.77 26.25
23h46m25.Os 21.69 28.65 0hl9m25.Os 21. 79 26.14
23h46m55.Os 21. 63 28.58 0hl9m55.Os 21. 83 26.13
23h47ra25.Os 21. 60 28.54 0h20m25.Os 21. 81 ~ 26.11
23h47m55.Os 21.57 28.44 0h20m55.Os 21. 89 26.20
23h48m25.Os 21.53 28.38 0h21m25.Os 21. 90 26.16
23h48m55.Os 21.48 28.36 0h22m25.Os 22.03 26.10
23h49m25.Os 21. 45 28.25 0h22m55.Os 22.03 26.09
23h49ra55.Os 21. 42 28.22 0h23m25.Os 22.07 26.11
23h50m25.Os 21.44 28.20 0h23m55.Os 22. 11 26.12
23h51ra55.Os 21.38 28.03 0h24m25.Os 22. 17 26.08
23h52ra25.Os 21. 35 27.99 0h24m55.Os 22. 17 26.02
23h52m55.Os 21.36 27. 82 0h25m25.Os 22.24 26.02
23h53ra25.Os 21. 31 27. 87 0h25m55.Os 22.26 26.06
23h53m55.Os 21. 30 27. 80 0h26m25.Os 22.32 26.05
23h54m25.Os 21.27 27. 72 0h26m55.Os 22.40 26.11
23h54m55.Os 21.26 27. 62 0h27m25.Os 22.42 26.04
23h55ra27.Os 21.27 27.59 0h27m55.Os 22.46 26.07
23h55m55.Os 21.24 27.59 0h28m25.Os 22.48 25.99
23h56m25.Os 21.25 27.57 0h28m55.Os 22.59 26.07
23h56ra55.Os 21.23 27.44 0h29m25.Os 22.59 26. 11
23h57m25.Os 21.24 27. 44 0h29m55.Os 22.66 26.08
23h57m55.Os 21.21 27. 41 0h30m25.Os 22.69 26.14
23h58m25.Os 21.26 27.28 0h30m55.Os 22.73 26.12
23h59m25.Os 21. 19 27.29 0h31m25.Os 22.76 26.05
23h59m40.Os 21.22 27.16 0h32m25.Os 22.87 26.13
25 Oh 0m55.0s 21.20 27. 16 0h32m55.Os 22.97 26. 08
Oh lm55.0s 21.22 27.06 0h38m25.Os 23.62 26.09
Oh 2ml0.0s 21. 15 27. 02 0h38m55.Os 23.71 26.13
Oh 2m55.0s 21.23 26.97 0h39m25.Os 23.76 26. 16
Oh 3m25.0s 21. 19 26.95 0h39m55.Os 23.80 26.19
Oh 3m55.0s 21. 18 26.94 0h40m25.Os 23.83 26.23
Oh 4m25.Os 21.22 26.89 0h40m55.Os 23.90 26.21
Oh 4m55.0s 21. 19 26.93 0h41m25.Os 23.99 26.28
Oh 5m25.0s 21.16 26.93 0h42m25.Os 24.08 26.36
Oh 5m55.0s 21.20 26.82 0h42m55.Os 24. 18 26.30
Oh 6m25.0s 21.22 26.81 0h43m25.Os 24.21 26.39
Oh 6m55.0s 21.20 26.77 0h43m55.Os 24.25 26. 40
Oh 7m25.0s 21.20 26.74 0h44m25.Os 24.38 26.44
Oh 7m56.0s 21.25 26.75 0h44m55.Os 24. 48 26.42
Oh 8m55.0s 21.29 26.63 0h45m25.Os 24.52 26.43
0hl7m55.Os 21.68 26.24 0h45m55.Os 24.57 26.46
1 19
1988
lf 88
1988
9 25 0h46ra25.Os 24.67 26.50 1988 9 25 22h 5m55.Os 21.00 -12.36
9 25 21h39m25.Os 19.71 -10.45 22h 6m25.Os 21.10 -12.41
21h40m25.Os 19.74 -10.55 22h 6m55.Os 21.20 -12.40
21h40m55.Os 19.67 -10.52 22h 7ra25.0s 21.22 -12.38
21n41m25.ûs 19.64 -10.55 ~ 22n 7m55.Os 21.30 -12.42
21h41m55.Os 19.73 -10.69 22h 8m25.Os 21.37 -12.51
21h42ra25.Os 19.68 -10.74 22h 8m55.0s 21.38 -12.48
21h43m25.Os 19.69 -10.75 1988 10 20 23h 9m36.5s 14.29 -22.65
21h44m25.Os 19.71 -10.93 23hl0m 6.5s 14.35 -22.69
21h44m55.Os 19.74 -10.93 23hl0m36.5s 14.43 -22.53
21h45m25.Os 19.70 -11.04 23hllm 6.5s 14.65 -22.30
21h45m55.Os 19.78 -10.99 23hllm36.5s 14.65 -22.26
21h46m25.Os 19.70 -10.98 23hl2m 6.5s 14.75 -22.05
21h46m55.Os 19.76 -10.99 23hl2m36.5s 14.95 -22.01
21h47m25.Os 19.80 -11.08 23hl4m 6.5s 15.17 -21.78
21h47m55.Os 19.81 -11.13 23hl4m36.5s 15.19 -21.62
21h52m25.Os 19.99 -11.47 23hl5m 6.5s 15.34 -21.51
21h52m55.Os 19.98 -11.51 23hl5m36.5s 15.40 -21.38
21h53m25.Os 20.04 -11.58 23hl6m 6.5s 15.49 -21.24
21h53m55.Os 20.04 -11.57 23hl6m36.5s 15.57 -21.19
21h54m25.Os 20.09 -11.57 23hl7m 6.5s 15.63 -21.10
21h54m55.Os 20.07 -11.68 23hl7m36.5s 15.66 -20.96
21h55m25.Os 20.16 -11.74 23hl8m 6.5s 15.78 -20.85
21h55m55.Os 20.18 -11.70 23h59m36.5s 18.07 -14.26
21h56m25.Os 20.21 -11.74 1988 10 21 Oh Om 6.5s 18.10 -14.26
21h56m55.Os 20.23 -11.79 Oh 0m36.5s 18.05 -14.17
21h57m25.Os 20.26 -11.85 Oh lm 6.5s 18.06 -14.20
21h57m55.Os 20.29 -11.83 Oh lm36.5s 18.06 -14.05
21h58m25.Os 20.29 -11.88 Oh 2m 6.5s 18.02 -14.00
21h58m55.Os 20.33 -11.89 Oh 2m36.5s 17.97 -13.96
21h59m25.Os 20.40 -11.96 Oh 3m 6.5s 18.01 -13.96
21h59m55.Os 20.40 -12.05 Oh 3m36.5s 17.97 -13.85
9 25 22h 0m55.Os 20.50 -12.03 Oh 4m 6.5s 17.92 -13.90
22h lm25.0s 20.58 -12.09 Oh 4m36.5s 17.91 -13.80
22h lm55.0s 20.62 -12.10 Oh 5m 6.5s 17.89 -13.69
22h 2m25.Os 20.67 -12.14 Oh 5m36.5s 17.89 -13.69
22h 2m55.0s 20.71 -12.18 Oh 6m 6.5s 17.84 -13.65
22h 3ml0.Os 20.73 -12.16 Oh 6m36.5s 17.81 -13.60
22h 3m25.Os 20.79 -12.20 Oh 7m 6.5s 17.81 -13.57
22h 3m55.Os 20.82 -12.18 Oh 7m36.5s 17.76 -13.52
22h 4m25.0s 20.94 -12.26 Oh 8m 6.5s 17.76 -13.43
22h 4m55.Os 20.95 -12.24 0hl5m36.5s 17.25 -12.95
22h 5m25.Os 21.01 -12.32 0hl6m 6.5s 17.25 -12.87
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17.11 -12.94 1988 10 21 23h 2m36.5s1988 10 21 0hl6m36.5s
0hl7m 6.4s 17.15 -12.80
0hl7m36.5s 17.05 -12.79
0hl8rn 6.5s 17.00 -12.73
0hl8ra36.5s 17". 00 -12.74
0hl9ra 6.5s 16.95 -12.69
0hl9m36.5s 16.96 -12.70
0h20m 6.5s 16.85 -12.70
0h20m36.5s 16.85 -12.63
0h21m36.5s 16.76 -12.64
0h22m 6.5s 16.65 -12.51
0h22m36.5s 16.66 -12.53
0h23m 6.5s 16.56 -12.42
0h23m36.5s 16.54 -12.55
0h24m 6.5s 16.49 -12.54
0h37m36.5s 15.02 -12.19
0h38m36.5s 14.97 -12.17
0h39m 6.5s 14.88 -12.23
0h40m36.5s 14.70 -12.18
0h42m 6.5s 14.55 -12.05
0h43m36.5s 14.16 -12.22
0h44m 6.5s 14.15 -12.15
0h44m36.5s 14.24 -12.11
0h46m36.5s 13.98 -12.28
1988 10 21 22h 2m 6.5s 38.81 -10.01
22h 2m36.5s 38.83 -10.01
22h 3m 6.5s 38.86 -9.93
22h 3m36.5s 38.90 -9.95
22h 4m 6.5s 38.94 -9.92
22h 4m36.8s 38.95 -9.90
22h 5m 6.5s 38.98 -9.77
22h 5m36.5s 39.02 -9.88
22h 6m 6.5s 38.90 -9.91
22h 7m 6.5s 39.06 -9.79
22h 7m36.5s 39.04 -9.90
22h 8m 6.5s 39.16 -9.74
22h 8m36.5s 39.24 -9.69
22h59m36.5s 47.46 -10.69
1988 10 21 23h 0m 6.5s 47.59 -10.67
23h 0m36.5s 47.74 -10.81
23h lm 6.5s 47.81 -10.88
23h lm36.5s 47.97 -10.84
23h 2m 6.7s 47.97 -10.76
48.23 -10.83
23h 3m 6.5s 48.35 -11.00
23h 3m36.5s 48.41 -10.99
23h 4m 6.5s 48.62 -11.06
23h 4m36.9s 48.61 -11.02
23h 5m36.5s 48.85 -11.13
23h 6m 6.5s 49.08 -11.25
23h 6m36.5s 49.25 -11.39
23h 7m 6.5s 49.28 -11.38
23h 7m36,5s 49.55 -11.36
1988 10 22 20hllm 6.5s 35. 96 34. 90
20hllm36.5s 36.04 34. 99
20hl2m 6.7s 35. 93 35.09
20hl2m36.5s 35.97 35.08
20hl3m 6.5s 35.93 35.23
20hl3m36.5s 35. 97 35.33
20hl4m36.7s 35.92 35.37
20hl5m 6.5s 35. 89 35.60
20hl5m36.5s 35. 88 35. 62
20hl6m 6.5s 35.94 35. 67
20hl6m36.5s 35.90 35.77
20hl7m 6.5s 35. 93 35.84
20hl7m36.5s 35.94 35.93
20hl8m 6.5s 35.85 35.96
20hl8m36.5s 35.89 36.14
20hl9m36.5s 35.90 36.28
20h41m 6.5s 33.94 39.32
20h41m36,5s 33. 98 39.41
20h42m 6.5s 33.86 39.51
20h42m36.7s 33.79 39. 49
20h43m 6.5s 33.71 39.53
20h43m36.5s 33. 64 39.60
20h44m 6.5s 33.53 39.72
20h44m36.5s 33.50 39.84
20h45m 6.5s 33.42 39.79
20h45m36.5s 33.31 39.77
20h46m41.5s 33.13 39.95
20h47m36.5s 33.01 40.17
20h48m36.5s 32. 83 40.26
20h49m 6.5s 32.80 40.28
20h49m36.5s 32.74 40.34
1988 10 22 21h 9m36.3s 28.04 42. 10
21hl0m 6.5s 27. 98 42. 15
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21hllm 6.5s 27. 68 42. 17 21h49m 6.5s 13.59 42. 46
21hllin36.5s 27.52 42.32 21h49m36.5s 13.32 42. 46
21hl2m 6.5s 27. 38 42.32 21h50m 6.5s 13.08 42. 49
21hl2iu55.5s 27.24 42.33 21h50m36.5s 12. 88 42.50
21hl3m 6.5s 27.12 42. 40 21h51m 6.5s 12. 63 42.37
21hl3m36.5s 26.93 42.33 21h51m36.7s 12.42 42.40
21hl4m 6.5s 26.83 42.43 21h51m51.5s 12.37 42.26
21hl4m36.5s 26.63 42.39 21h52m 6.5s 12.20 42.31
21hl5m 6.5s 26.45 42.47 21h52m36.5s 12.01 42.28
21hl5m36.5s 26.39 42.50 21h53m 6.5s 11. 76 42.30
21hl6m 6.5s 26. 15 42.43 21h53m41.5s 11. 53 42. 18
21hl7m 6.5s 25.82 42. 49 21h54m 6.5s 11.29 42. 19
21hl7m36.5s 25.75 42.59 21h54m36.5s 11. 08 42. 13
21hl8m 6.5s 25.60 42.54 1988 10 22 22h 0m 6.5s 8.40 41. 74
21h21m36.5s 24. 43 42.85 22h 0m36.5s 8.15 41. 66
21h22m 6.7s 24.27 42.76 22h lm 6.5s 7. 89 41. 65
21h22m36.5s 24. 08 42.71 22h lm36.5s 7. 69 41. 60
21h23m 6.5s 23.96 42.67 22h 2m 6.5s 7. 43 41. 51
21h23m36.5s 23.75 42.78 22h 2m36.5s 7.20 41.54
21h24m 6.5s 23.55 42.75 22h 3m 6.5s 6.95 41.39
21h24m36.5s 23.40 42. 89 22h 3m36.9s 6.62 41.34
21h25m36.5s 23.07 42.88 22h 4m 6.5s 6.51 41. 32
21h30m36.5s 21.22 42. 92 22h 4m36.5s 6.23 41. 25
21h31m 6.5s 21. 05 42. 97 22h 5m 6.5s 5.95 41. 16
21h31m36.5s 20.85 42. 90 22h 5m36.5s 5. 68 41. 12
21h32m 6.5s 20.68 42. 93 22h 6m 6.5s 5.43 41. 05
21h32m36.5s 20.43 43.01 22h 6m36.5s 5.18 40.97
21h33m36.5s 20.02 42. 90 22h 7m 6.5s 4. 98 41. 01
21h34m 6.5s 19.91 42.85 22h 7m36.5s 4.77 41.05
21h34m36.5s 19.63 42. 89 22h 8m 6.5s 4. 44 40. 95
21h35m 6.5s 19.52 42.93 22h27m 6.5s -5. 60 38.06
21h35m36.5s 19.23 42.83 22h27m36.5s -5.93 37. 92
21h36m 6.5s 19.05 42.91 22h28m36.5s -6.49 37. 94
21h37m 6.5s 18.64 42.92 22h29m 6.5s -6.67 37.80
21h37m36.5s 18.45 42.86 22h29m36.5s -6.99 37. 73
21h38m 6.5s 18.30 42. 88 22h30m 6.5s -7.31 37.51
21h38m36.5s 18.04 42. 87 22h30m36.5s -7.52 37.56
21h39m 6.5s 17. 88 42.77 22h31m 6.5s -7. 85 37.41
21h46m36.5s 14.70 42.59 22h31m36.5s -8.20 37. 24
21h47m 6.5s 14.53 42.64 22h32m 6.5s -8.48 37. 18
21h47m36.5s 14.29 42.58 22h32m36.5s -8.79 37. 13
21h48m 6.8s 14.04 42.51 22h33m 6.5s -9.08 37. 07
j
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1988 10 22 22h33m36.5s -9.36 36.93 1988 10 24 0h48m 6.3s
22h34m 6.5s -9. 64 36.77 0h48m36.3_»
22h34m36.5s -9.86 36.83 0h49m 6.3s
22h35m 6.5s 10.08 36.55 0h49m36.5s
22h35m36.8s 10. 44 36.47 0h50m36.3s
1988 10 23 23h55m36.3s 19.01 26.30 0h51m 6.3s
23h56m 6.3s 18.98 26.17 0h51m36.3s
23h56m36.3s 18.89 26.14 0h52m 6.3s
23h57m 6.3s 18.80 26.11 0h52m36,3s
23h57m36.3s 18.81 25.93 0h53m 6.0s
23h58m 6.5s 18.75 26.01 0h53m46.3s
23h58m36.3s 18.71 25.84 0h54m 6.3s
23h59m 6.3s 18.67 25.75 1988 10 24 lh Om 6.3s
23h59m36.3s 18.63 25.75 lh 0m36.3s
1988 10 24 Oh Om 6.9s 18.57 25.65 lh lm 6.3s
Oh 0m36.3s 18.56 25.60 lh lm21.3s
Oh lm 6.5s 18.48 25.58 lh 2m 6.3s
Oh 2m 6.3s 18.47 25.54 lh 2m46.3s
Oh 2m36.3s 18.39 25.40 lh 3m 6.3s
Oh 3m 6.3s 18.36 25.29 lh 3m36.3s
Oh 3m36.3s 18.33 25.24 lh 4m 6.3s
Oh 4m 6.3s 18.27 25.26 lh 4m36.5s
0h27m36.3s 17.56 23.08 lh 5m 6.3s
0h28m36.3s 17.62 22.98 lh 5m36.3s
0h29m 6.3s 17.58 22.87 lh 6m 6.5s
0h29m36.3s 17. 62 22.95 lh 6m36.3s
0h30m 6.3s 17. 62 23.04 lh 7m 6.3s
0h30m36.3s 17. 66 22. 93 lh 7m36.3s
0h31m 6.3s 17.57 22.75 lh 8m 6.3s
0h31m36.3s 17.65 22.88 lh 8m36.3s
0h32m 6.3s 17. 64 22.80 1988 10 24 19h29m36.2s
0h33m 6.3s 17.69 22.80 19h30m 6.2s
0h33m36.3s 17.73 22.73 19h30m36.2s
Oh34m 6.3s 17.65 22.76 19h31mll.2s
0h34m36.3s 17. 70 22. 69 19h31m36.2s
0h35m 6.3s 17. 78 22.66 19h32m 6.2s
0h35m36.3s 17. 81 22.73 19h32m36.2s
0h45m 6.3s 18.33 22.41 19h33m 6.2s
0h45m36.3s 18.40 22.33 19h33m36.2s
0h46m 6.3s 18.38 22.37 19h34m 6.2s
0h46m36.3s 18.35 22.26 19h34m36.2s
18.40
18.57
18.54
18.57
18.63
18.66
18.74
18.81
18.82
19.02
19.02
19.07
19.54
19.69
19.71
19.70
19.79
19.80
19.99
19.90
20.00
20.14
20. 19
20.27
20.32
20.35
20.33
20. 46
20.52
20.44
29. 89
29.94
30. 01
29.96
30. 01
29.93
29.96
30.02
30.07
30.07
30.04
30.11
30.08
22. 42
22.39
22.27
22.35
22. 15
22. 03
22.33
22. 02
22.24
22. 07
22.04
22. 13
22. 30
22.20
22.30
22.35
22.22
22.23
22.28
22. 15
22.28
22.28
22. 18
22.31
22.32
22.33
22.30
22.33
22.46
22.29
-11.77
-11.76
-11.64
-11.49
-11.49
-11.37
-11.28
-11.15
-11.16
-11.03
-10.99
-10.86
-10.86
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24 19h36m 6.2s 30.16 -10.72 1988 10 24 22h44m 6.2s 20.05 -13.27
19h36ra36.2s 30.11 -10.59 22h44m36.2s 20.10 -13.21
19h37m 6.2s 30.16 -10.56 22h45m 6.2s 20.22 -13.21
19h38m 6.2s 30.18 -10.43 22h45m36.2s 20.25 -13.29
15h48mll.2s 30.13 -8.98
--
22h46m 6.2s 20.39 -13.24
19h48m36.2s 30.14 -9.00 22h46m36.2s 20.47 -13.27
19h49m 6.2s 30.13 -8.83 22h47m 6.2s 20.49 -13.30
19h49m36.2s 30.07 -8.80 22h47m36.2s 20.54 -13.25
19h50mll.2s 30.20 -8.67 22h55m36.2s 22.03 -13.41
19h50m36.Os 30.11 -8.62 22h56m36.2s 22.31 -13.46
19h50m56.2s 30.01 -8.59 22h57m36.2s 22.42 -13.53
19h51m36.2s 30.06 -8.65 22h58m 6.2s 22.57 -13.44
19h52m 6.2s 29.98 -8.40 22h58m36.2s 22.75 -13.44
19h53m 6.2s 29.98 -8.34 22h59m 6.2s 22.80 -13.47
19h54m36.2s 29.90 -8.30 22h59m41.2s 23.02 -13.39
19h55m 6.2s 29.90 -8.13 1988 10 24 23h Om 6.2s 23.06 -13.41
19h55m36.2s 29.95 -8.10 23h 0m36.2s 23.18 -13.45
19h56m36.2s 29.85 -8.08 23h lm 6.2s 23.26 -13.44
24 22hl7m36.2s 17.27 -11.89 23h lm36.2s 23.34 -13.42
22hl8m 6.2s 17.31 -11.92 23h 2m 6.2s 23.50 -13.43
22hl8m36.2s 17.39 -11.94 23h 2m36.2s 23.59 -13.43
22hl9m 6.2s 17.29 -12.07 23h 3m 6.2s 23.72 -13.51
22hl9m36.2s 17.38 -11.96 23h 3m41.2s 23.89 -13.42
22h20m 5.2s 17.45 -12.17 23h 4m 6.2s 23.94 -13.48
22h20m36.2s 17.45 -12.14 1988 10 30 21h27m37.Os 36.86 -18.96
22h21m 6.2s 17.53 -12.16 21h28m 7.0s 36.97 -18.85
22h21m36.2s 17.48 -12.07 21h28m37.Os 36.99 -18.94
22h22m 6.2s 17.50 -12.20 21h29m 7.0s 36.99 -18.93
22h22m36.2s 17.61 -12.23 21h29m37.Os 37.12 -19.00
22h23m 6.2s 17.64 -12.29 21h30m 7.0s 37.18 -19.09
22h23m36.2s 17.62 -12.31 21h30m37.Os 37.33 -19.00
22h24m 6.2s 17.68 -12.30 21h31m 7.0s 37.35 -19.12
22h25m 6.2s 17.72 -12.38 21h31m37.Os 37.44 -19.10
22h25m36.4s 17.85 -12.44 21h32m 7.0s 37.54 -19.30
22h39m 6.2s 19.26 -13.08 21h32m37.Os 37.54 -19.20
22h39m36.2s 19.40 -13.03 21h33m 7.0s 37.70 -19.13
22h40m36.2s 19.49 -13.11 21h34m 7.0s 37.87 -19.31
22h41m 6.2s 19.55 -13.11 21h34m37.Os 37.85 -19.24
22h41m36.2s 19.63 -13.08 21h35m 7.0s 38.03 -19.36
22h42m 6.2s 19.70 -13.17 21h35m37.Os 38.09 -19.40
22h42m36.2s 19.86 -13.16 21h36m 7.0s 38.25 -19.47
22h43m 6.2s 19.80 -13.22 21h44m 7.0s 39.63 -20.03
22h43m36.2s 19.95 -13.20 21h44m37.Os 39.64 -20.10
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21h45m37.Os 39.87 -20.20 19h52ra 7.8s -7. 65 26. 95
21h46m 7.0s 39.98 -20.17 19h52m37.8s -7.77 27. 11
21h46m37.Os 40.17 -20.26 19h53ra 7.8s -7. 80 26. 95
21h47m 7.0s 40.14 -20.40 19h53m37.8s -8.10 27. 12
21h47m37.Os 40.30 -20.45 19h54m 7.8s -8.32 26.83
21h48m 7.0s 40.26 -20.50 19h54m37.8s -8.33 26.98
21h48m42.Os 40.45 -20.45 19h55m 7.8s -8.71 26.72
21h49ra37.Os 40.62 -20.58 19h56m 7.8s -8.94 26.85
21h50ra 7.0s 40.59 -20.65 19h56m37.8s -9. 12 26.79
21h50m37.Os 40.80 -2a. 78 19h57m 7.8s -9.36 26.95
21h51m 7.0s 40.77 -20.91 19h57m38.3s -9.52 26.65
21h51m37.Os 40.94 -20.89 19h58m 7.8s -9.61 26.79
21h52m 7.0s 40.96 -21.03 19h58m42.8s -9.77 26.80
21h52m37.Os 41.07 -21.06 19h59m 7.8s -9. 92 26.72
21h53m 7.0s 41.15 -21.02 19h59m37.8s 10.09 26.74
21h53m37.Os 41.28 -21.01 1988 10 31 20h Om 7.8s 10.27 26.61
21h54m 7.Os 41.33 -21.05 20h 8m 7.8s 13.26 26.13
21h54m37.Os 41.53 -21.10 20h 8m37.8s 13.52 26. 11
21h55m 7.Os 41.58 -21.16 20h 9m 7.8s 13.62 26.05
21h55m37.Os 41.74 -21.19 20h 9m42.8s 13.84 25. 96
21h57m 7.0s 42.09 -21.40 20hl0m 7.8s 14. 03 25.93
21h58m 7.0s 42.22 -21.75 20hl0m37.8s 14. 14 25.87
21h58m37.Os 42.25 -21.81 20hllm 7.8s 14.39 25.68
21h59m37.Os 42.43 -21.61 20hllm37.8s 14.56 25.78
22h 0m37.Os 42.65 -21.74 20hl2m 7.8s 14. 92 25.80
19h38m 7.8s -3.33 27.25 20hl2m37.8s 15.05 25. 71
19h38m37.8s -3.32 27.32 20hl3m 7.8s 15.19 25.64
19h39m 7.8s -3.56 27.07 20hl3m37.8s 15.40 25.61
19h39m37.8s -3.64 27.21 20hl4m 7.8s 15.65 25.49
19h40m 7.8s -3.75 27.24 20hl4m37.8s 15.80 25.43
19h40m37.8s -3.93 27.15 20hl5m 7.8s 16.04 25.47
19h41m 7.8s -4.15 27.11 20hl5m37.8s 16.30 25.35
19h41m37.8s -4.31 27.15 20hl6m 7.8s 16.48 25.40
19h42m 7.8s -4.40 27.25 20h23m 7.8s 19.37 24. 63
19h42m37.8s -4.53 27.05 20h23m37.8s 19.61 24. 63
19h43m 7.8s -4.57 27.03 20h24m37.8s 19. 97 24.39
19h43m37.8s -4.95 27.18 20h25m 7.8s 20.24 24.39
19h44m 7.8s -5.04 27.14 20h25m37.8s 20.42 24.27
19h44m37.8s -5.21 27.21 20h26m 7.8s 20.61 24.27
19h45m 7.8s -5.32 27.17 20h26m37.8s 20.97 24.31
19h45m37.8s -5.37 27.07 20h27m 7.8s 21. 01 23.96
19h46m 7.8s -5.57 27.19 20h27m37.8s 21.22 24.17
1 25
1988 10 31 20h28m 7.8s 21.53 24.04
20L29m 7.8s 21. 90 23.76
20h29m37.8s 22. 17 23.69
20h30m 7.8s 22. 46 23.74
20h30m37.8s" 22.'55 23.64
20h31m 7.8s 22. 83 23.58
20h31m37.8s 22. 98 23.43
20h38m37.8s 26. 13 22.25
20h40m 7.8s 26. 82 22.01
20h40m37.8s 26. 97 22.11
20h41m 7.8s 27. 30 21.94
20h41m37.8s 27.54 21.91
20h42m 7.8s 27. 77 21.80
20h42m37.8s 27. 99 21.74
20h43m 7.8s 28.12 21.57
20h43m37.8s 28.50 21.64
20h44m 7.8s 28.71 21.52
20h44m37.8s 29.05 21.26
1988 11 25 20h41m31.Os 9. 91 17. 89
20h42m31.Os 9. 97 17.83
20h44m 1.0s 9.97 17.69
20h45m31.Os 9. 90 17.58
20h46m 1.0s 9.79 17.56
20h46m31.Os 9.82 17. 46
20h48m 1.0s 9.87 17.42
20h48m31.Os 9.83 17. 46
20h49m 1.0s 9.89 17. 36
20h49m31.Os 9.87 17. 31
20h50m 1.Os 9.88 17.27
20h50m31.Os 9.83 17. 33
1988 11 25 21h Om 1.0s 9.81 16.85
21h 0m31.Os 9.72 16.72
21h lm 1.0s 9.83 16.64
21h lm31.Os 9.84 16.71
21h 2m31.0s 9.74 16.62
21h 3m 1.0s 9. 79 16.74
21h 4m 1.0s 9.77 16.75
21h 4m31.Os 9.84 16.59
21h 5m 1.Os 10.02 16.59
21h 6m31.Os 9.99 16.59
21h 7m 1.0s 9.89 16.40
21h21m31.Os 10.55 16.29
21h22m 1.0s 10.53 16.23
5 21h22m31.Os 10.81 16.11
21h23ra 1.0s 10.64 16.07
21h23m31.Os 10.51 16. 12
21h24m31.Os 10.77 16.16
21h25m 1.0s 10.72 16.27
21h26m32.Os 10.77 16.15
21h27m 1.0s 10.78 16.22
21h28m31.Os 11. 08 16.18
21h29m 1.0s 10. 97 16.20
21h30m 1.0s 10.96 16.09
19h27ra 1.0s 17. 81 -8.28
19h28m 1.0s 17. 93 -8.26
19h28m31.Os 17. 94 -8.22
19h29m 1.0s 17. 88 -8.38
19h29m31.Os 17.95 -8.32
19h30m 1.0s 18.05 -8.26
19h30m31.Os 18.02 -8.26
19h31m31.Os 18.13 -8.22
19h32m 1.0s 18.28 -8.17
19h32m31.Os 18.42 -8.22
19h33m 1.0s 18.52 -8.21
19h35m 1.0s 18.80 -8.32
19h35m31.Os 19.00 -8.26
19h39m31.Os 19. 85 -8.27
19h40m 1.0s 19. 92 -8.26
19h40m31.Os 19. 91 -8.29
19h41m 1.Os 20. 09 -8.20
19h41m31.Os 20.20 -8.27
19h42m 1.0s 20.28 -8.28
19h42m31.Os 20.41 -8.25
19h44m 1.0s 20.71 -8.14
19h44m31.Os 20.66 -8.24
19h45m 1.0s 20.81 -8.00
19h46m 1.0s 20.94 -8.16
19h46m31.Os 20.98 -8.06
19h47m 1.0s 21. 11 -7. 91
19h47m31.Os 21.21 -7.93
19h48m31.Os 21.27 -8.02
19h51m31.Os 21. 80 -7.79
19h52m 1.0s 21. 87 -7. 74
19h52m31.Os 21. 97 -7. 75
19h53m31.Os 22.24 -7. 70
19h54m 1.0s 22.25 -7. 63
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1988 11 26 19h54mll.Os 22. 48 -7. 57 1988 11 26 20h 8m l.Os 25.53 -6.82
19h55ra31.Os 22.69 -7. 54 20h 8m31.0s 25.60 -6. 68
19h56ra l.Os 22.78 -7.55 20h 9m l.Os 25.88 -6. 65
19h56m31.Os 22. 88 -7. 40 20h 9m31.Os 25. 93 -6.50
19h57m31.Os 23.12 -7. 38 20hl0m l.Os 25.87 -6.7S3
19h58ra l.Os 23.29 -7.53 20hl0m31.Os 26.18 -6.53
19h58m31.Os 23.40 -7. 33 20hllm l.Os 26.30 -6.53
19h59m 6.0s 23.70 -7. 41 20hllm31.Os 26.36 -6.49
19h59m31.Os 23.68 -7.50 20h27m31.Os 30.28 -4. 73
1988 11 26 20h Ora l.Os 23. 66 -7.23 20h28m l.Os 30.73 -4. 74
20h 3m 1.Os 24.22 -7.28 20h28m31.Os 30.48 -4. 87
20h 3m31.0s 24. 45 -7.25 20h29m l.Os 30.77 -4. 74
20h 4m l.Os 24. 84 -7. 12 20h29m31.Os 31. 12 -4.53
20h 4m31.Os 24.79 -7. 11 20h30m l.Os 30.94 -4.61
20h 5m l.Os 24. 85 -7.05 20h30m31.Os 31. 04 -4.55
20h 5m31.Os 25.12 -7.00 20h31m l.Os 31.26 -4. 56
20h 6m31.0s 25.10 -6. 89 20h32m l.Os 31. 49 -4.42
20h 7m l.Os 25.27 -6.87 20h32m31.Os 31. 94 -4.36
20h 7m31.Os 25.50 -6.97 20h34m l.Os 32. 15 -4. 12
20h34m31. Os 32.28 -4. 09
